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Re´sume´
La pe´riode de re´ionisation s’e´chelonne entre des redshifts de z ∼ 20 a` z ∼ 6
et constitue une e´tape cle´ dans l’histoire de l’Univers voyant son contenu en
hydroge`ne neutre s’ioniser comple`tement. Cette transition a e´te´ accompagne´e
par plusieurs changements dans l’histoire thermique de l’Univers et l’e´volution
des structures cosmiques. Dans ce contexte, il est ne´cessaire de caracte´riser
l’e´volution des diﬀe´rentes re´gions HII en expansion autour des sources io-
nisantes et de quantiﬁer comment les diﬀe´rents types de sources implique´es
mode`lent l’e´volution de la ge´ome´trie du phe´nome`ne. Il est e´galement important
de comprendre comment se sont de´roule´es les histoires de re´ionisation indivi-
duelles associe´es a` une ou quelques galaxies aﬁn de quantiﬁer leurs diﬀe´rences
par rapport a` l’histoire globale du phe´nome`ne. La caracte´risation pre´cise de
l’instauration d’un fond de photons ionisants permettra de quantiﬁer son eﬀet
sur la re´gulation de la formation stellaire au sein des galaxies naissantes en vue
d’expliquer certaines des proprie´te´s des galaxies observe´es aujourd’hui a` z=0.
En eﬀet, la re´ionisation est la convergence de processus locaux qui aboutissent
a` une transition globale, qu’il faut donc analyser comme tel.
Graˆce aux progre`s croissants des me´thodes nume´riques et au de´veloppement
des supercalculateurs, il est maintenant possible de simuler le phe´nome`ne et
son e´volution avec une re´solution spatiale de plus en plus ﬁne. De manie`re
ge´ne´rale, les e´tudes de simulations se focalisent sur l’e´volution de proprie´te´s
globales comme l’e´volution de la fraction ionise´e moyenne, le taux de forma-
tion stellaire ou encore l’e´volution de la profondeur optique Thompson pour
contraindre l’impact des ‘ingre´dients’ physiques mis en jeu dans les simulations.
Ces travaux se heurtent a` des diﬃculte´s dans la caracte´risation de l’e´volution
de la ge´ome´trie locale du phe´nome`ne. En vue de pallier ces inconve´nients, j’ai
de´veloppe´ une me´thode d’analyse des simulations qui a consiste´ en la construc-
tion d’un arbre de fusion des re´gions HII avec pour but de quantiﬁer l’e´volution
des diﬀe´rentes histoires locales de re´ionisation. Une telle me´thodologie s’est
re´ve´le´e eˆtre un bon estimateur pour quantiﬁer l’impact des “ingre´dients” mis en
jeu dans les simulations sur l’e´volution globale de la ge´ome´trie du phe´nome`ne
et sur l’e´volution locale des diﬀe´rentes histoires de re´ionisation.
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Premie`rement, j’ai applique´ cette technique dans deux e´chantillons de si-
mulations cosmologiques de 200 et 50 Mpc/h, ou` trois types de mode`les de
sources ionisantes ont e´te´ e´tudie´s. Deux mode`les de sources conside`rent les
e´toiles ge´ne´re´es par le code RAMSES avec soit une e´missivite´ constante du-
rant toute la simulation, soit une e´missivite´ de´croissante en vue d’obtenir un
nombre e´mis de photons qui est converge´ a` chaque instant. Un troisie`me mode`le
se base sur l’utilisation des halos de matie`re noire avec une e´missivite´ des
sources proportionnelle a` la masse des halos. A partir de l’arbre de fusion, en
e´tudiant l’e´volution de la distribution en taille des re´gions HII et en la combi-
nant a` l’e´tude de l’intensite´ de leurs processus de percolation, j’ai montre´ que
tous les mode`les pre´sentent l’apparition d’une re´gion dominante en taille qui
va concentrer le processus de fusion des re´gions a` partir d’un certain redshift.
Les mode`les utilisant des halos comme sources ionisantes et ceux utilisant des
e´toiles avec une e´missivite´ constante au cours du temps ont montre´ une histoire
d’apparition de cette re´gion et une histoire de fusion des re´gions comparables.
Les mode`les base´s sur les halos permettent cependant de mieux suivre les
stades initiaux de croissance des re´gions HII. Le dernier mode`le utilisant des
e´toiles avec une e´missivite´ de´croissante au cours du temps a` montre´ une histoire
diﬀe´rente des deux autres avec l’apparition pre´coce de la re´gion dominante et
une histoire de fusion des re´gions plus pre´coce et plus intense.
A partir de l’arbre de fusion des re´gions HII, j’ai aussi obtenu un catalogue
des histoires des diﬀe´rentes re´gions HII dans toutes les simulations. Cela a
permis de caracte´riser les histoires individuelles de re´ionisation associe´es a` une
ou quelques galaxies en e´tudiant la dure´e de vie moyenne des re´gions HII
associe´es ou leurs volumes typiques avant leurs premie`res fusions majeures.
Dans l’e´tude, il a e´te´ de´ﬁni qu’une re´gion subit une fusion majeure lorsqu’elle
fusionne avec une autre re´gion avec un volume e´gal ou supe´rieur, apre`s quoi il
est conside´re´ que la re´gion a termine´ son histoire de re´ionisation individuelle
et qu’elle est incorpore´e dans le fond UV. Les re´sultats tendent a` pre´senter que
plus une re´gion apparaˆıt tard dans l’histoire cosmique, plus la dure´e de vie et
le volume de cette re´gion avant de devenir une partie du fond UV diminue.
J’ai aussi connecte´ l’e´volution typique des re´gions HII avec la masse de leurs
halos proge´niteurs. Il a e´te´ observe´ que plus la masse d’un halo proge´niteur
d’une re´gion HII est massif au moment de la fusion majeure de la re´gion, plus la
dure´e de vie et le volume associe´s a` la re´gion sont e´leve´s. J’ai ensuite utilise´ une
expression pour l’histoire d’accre´tion en masse moyenne des halos aﬁn d’obtenir
la masse que chacun d’entre eux pre´senterait aujourd’hui a` z=0. Cela a permis
d’e´tudier l’histoire de re´ionisation passe´e de galaxies observe´es aujourd’hui.
J’ai ainsi montre´ que des paires de galaxies de masses comparables a` celle du
Groupe Local auraient une histoire de re´ionisation passe´e qui se de´roulerait de
manie`re isole´e sans inﬂuence d’un front UV exte´rieur.
De plus, cette nouvelle approche s’est re´ve´le´e eˆtre une me´thode ge´ne´rale
pour e´tudier la re´ionisation qui peut eˆtre utilise´e dans des simulations a` plu-
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sieurs e´chelles. J’ai ainsi applique´ cette me´thodologie pour analyser des simu-
lations contraintes du Groupe Local avec pour objectif de quantiﬁer l’e´volution
de la re´ionisation de la Voie Lacte´e et celle de M31. L’objectif a e´te´ de suivre
l’e´volution du rayon des re´gions HII associe´es aux proge´niteurs des deux ga-
laxies. Il a e´te´ observe´, dans quatre mode`les diﬀe´rents utilisant des e´missivite´s
variables pour les sources ionisantes, que la re´gion HII dominante associe´e aux
proge´niteurs de chacune des deux galaxies arrive a` englober tout le volume
de son proge´niteur sans fusionner avec une re´gion associe´e au proge´niteur de
l’autre galaxie. J’ai ainsi mis en e´vidence que la Voie Lacte´e et M31 auraient
une histoire de re´ionisation de manie`re isole´e sans inﬂuence d’une galaxie sur
sa partenaire dans tous les mode`les e´tudie´s.
Enﬁn, ces e´tudes et la me´thodologie associe´es peuvent eˆtre utilise´es dans
un futur proche pour e´tudier de manie`re syste´matique les futures ge´ne´rations
de simulations. Cela pourrait e´galement eˆtre d’une aide pre´cieuse pour faire
des comparaisons avec les observations du phe´nome`ne faites par les radio-
interfe´rome`tres et te´lescopes spatiaux qui vont cartographier l’e´volution du
champ des re´gions HII et des sources ionisantes durant cette e´poque.
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Abstract
The reionization period from z ∼ 20 to z ∼ 6 is a major step in the history
of the Universe that sees its hydrogen content moving back from a neutral to
an ionized state. This transition was accompanied by several changes in the
thermal history of the Universe and the evolution of the cosmic structures.
In this context, it is now necessary to characterize the evolution of the dif-
ferent HII regions in expansion around ionizing sources and quantify how the
diﬀerent types of sources involved model the evolution of the phenomenon’s
geometry. It is also important to characterize the local reionization histories
associated to a or a couple of galaxies in order to quantify their diﬀerences
with the global history of the process. The precise characterization of the on-
set of the ionizing photon background will allow us to study its eﬀect on the
auto-regulation of the star formation process inside galaxies in order to explain
the galaxy morphology observed today at z=0. Indeed, the reionization period
is the convergence of local processes that lead to a global transition that needs
to be analyzed in that sense.
Thanks to the increasing progress in high performance computing and nu-
merical methods, it is now possible to model in great details the phenomenon
and its evolution. Classically, the simulation studies focus on global properties
such as the mean ionization fraction, the cosmic Star Formation Rate (SFR)
or the Thompson optical depth evolution to constrain the impact of the physi-
cal ‘ingredients’ put in the simulations. These kinds of analyzes have diﬃculty
quantifying the evolution of the local geometry of the reionization process. In
a complementary fashion, I implemented a method to analyze the simulations
by apprehending the global reionization in terms of multiple histories of local
reionization. I therefore focused on the ﬁeld of individual HII regions as a new
input of analysis instead of the global properties. The basic idea is to build the
merger tree of the HII regions that appear in the simulations in order to ap-
prehend the local dynamical evolution of the reionization. Such a methodology
turned ou to be a good estimator to quantify the impact of the ‘ingredients’
put in the simulations on the overlap during the reionization.
Firstly, I systematically applied the technique in two sets of 200 Mpc/h
and 50 Mpc/h cosmological simulations, where each set involved three kinds
of ionizing source models. Two models use the star particles generated by the
RAMSES code with either a constant emissivity during the whole simulation or
with a decreasing emissivity in order to obtain a converged number of emitted
photons at each instant. A third model is based on the dark matter halos
assumed as ionizing sources with an emissivity proportional to the halo masses.
From the merger tree and by means of the size distribution evolutions for
the HII regions combined with the study of the intensity of their merging
processes, I have shown that all models present the apparition of a region
dominant in size that will concentrate the fusion process from a given redshift.
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Models using halos as ionizing sources and those using stars with a constant
emissivity have shown similar HII region merger histories with the dominant
region appearing at the same time. However, models based on halos better
resolve the initial stages of HII region growth. A last model using star with a
decreasing emissivity has shown a diﬀerent history from the two other models
with the dominant region appearing much earlier and with merger histories of
HII regions occurring earlier and more intensely.
From the merger tree of ionized patches, I also obtained a catalog of the
HII region histories in all the simulations. This enabled us to investigate the
evolution of the properties of local reionization histories such as the mean life-
time of a region or its typical volume before its ﬁrst major merger. It has been
considered that an HII region undergoes a major merger when it merges with
a region with a volume equal or above the current volume of the region. After
that moment it is considered that the region has ﬁnished its own reionization
history and that the region is then a part of the global UV background. The
results show that the later a region appears in the reionization, the smaller
the associated lifetime and volume of the region before it sees the global UV
background. I also connected the HII region evolutions with the mass of their
halo progenitors. It has been observed that the more massive the halo inside a
region at the moment of its major merger, the greater the associated lifetime
and volume of the region before it sees the global UV background. I then used
an expression for the average mass accretion history of the dark matter halos
in order to obtain the mass that the halos would have at z=0. This allowed
us to study the past reionization history of galaxies observed today. I thus
have shown that halos with masses comparable to that of the Local Group
would have had an isolated reionization history. The related reionization his-
tory would have been driven only under the source content of the Local Group
without any inﬂuence of external UV front such as that of Virgo for example.
Moreover this new approach appeared as a general method to study the
ionization and can be used in several astrophysical problems at multiple scales.
I thus applied this methodology in constrained Local Group simulations in
order to quantify the reionization evolution of our own Milky Way (MW) and
those of M31 during the reionization period. The aim was to follow the radius
evolution of the HII regions associated to the progenitors of the two galaxies.
Four models were considered where diﬀerent emissivities for the sources have
been studied. In every model, it was shown that the region dominant in size
associated to the progenitors of each galaxy can encompass the whole volume
of its progenitor without any merger with a region associated to the other
galaxy. Thus, it was found that MW and M31 are reionized in isolation by
their inner sources only, without one galaxy inﬂuencing the other.
Finally, these investigations and the related methodology can be used in
a near future to study systematically forthcoming reionization simulations.
Hopefully, it may be helpful to make comparisons to the observed overlap
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phenomena with new generation of radio-interferometers and spatial telescope
that will map the HII regions and the ionizing sources from this epoch.
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Fig. 1 – Re´gions HII en expansion autour de sources ionisantes durant la
pe´riode de re´ionisation. L’image est extraite d’une simulation de 5133 de
re´solution de 50 Mpc/h de cote´ qui sera introduite dans le chapitre 4. Le
redshift de l’instantane´ est de z ∼ 8.7 et le mode`le de sources ionisantes utilise´
est le mode`le SB50 du chapitre 4. Les cellules sont conside´re´es comme ionise´es
si la fraction d’ionisation locale x > 0.5.

Introduction
Si donc de toutes parts s’e´tend un libre espace sans limites, si des
germes innombrables multiplie´s a` l’infini voltigent de mille fac¸ons
et de toute e´ternite´, est-il possible de croire que notre globe et notre
firmament aient e´te´ seuls cre´es et qu’au-dela` il n’y ait qu’oisivete´
pour la multitude des atomes ?
Albert EINSTEIN
La recherche contemporaine en cosmologie s’appuie sur un mode`le qui
constitue un cadre d’e´tude commune´ment admis par l’ensemble de la com-
munaute´ scientiﬁque : le mode`le standard de la cosmologie avec matie`re noire
et e´nergie sombre, encore appele´ mode`le ΛCDM. C’est dans ce cadre que les
astrophysiciens testent leurs hypothe`ses sur l’histoire d’e´volution de l’Univers.
Une des pe´riodes cle´s de cette histoire, qui rec¸oit de plus en plus d’attention
depuis les quinze dernie`res anne´es, est la pe´riode de re´ionisation de l’Univers.
Cette pe´riode qui se de´roule entre des redshifts de z ∼ 30 a` z ∼ 6 (voir res-
pectivement Komatsu et al. 2009 et Fan et al. 2006), soit entre environ 200
millions d’anne´es jusqu’a` environ un milliard d’anne´es apre`s le Big-Bang, est
une transition majeure qui a vu le contenu en hydroge`ne atomique de l’Uni-
vers s’ioniser sous l’action des premie`res sources ionisantes (e´toiles et AGNs)
en train de se former. L’e´tude de la pe´riode de re´ionisation permet de sonder
l’apparition et les proprie´te´s de ces sources primitives, du gaz qui les entoure
et du cadre cosmologique dans lequel la transition ope`re.
A l’heure actuelle plusieurs diﬃculte´s sont rencontre´es dans la ca-
racte´risation du phe´nome`ne. Il est notamment diﬃcile de statuer de manie`re
pre´cise sur le moment d’apparition des premie`res sources, et sur le redshift de la
ﬁn de cette pe´riode. Il est commune´ment admis que l’histoire de re´ionisation se
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de´roule d’abord de manie`re locale avec l’expansion de re´gions ionise´es (re´gions
HII) autour des premie`res sources et qu’ensuite le phe´nome`ne devient inho-
moge`ne avec la fusion des diﬀe´rentes re´gions HII jusqu’a` produire un Univers
totalement re´ionise´ lorsque toutes les re´gions ont ﬁni de fusionner. Plusieurs
questions sont alors en suspens :
• Comment se de´roule la re´ionisation d’une manie`re globale ?
• Quels sont les ingre´dients cle´s dans les mode`les qui dictent l’e´volution
ge´ome´trique du phe´nome`ne ?
• Comment les diﬀe´rentes histoires individuelles de re´ionisation associe´es a`
des galaxies particulie`res se de´roulent elles ?
• Comment l’environnement d’une galaxie inﬂue-t-il sur son histoire propre
de re´ionisation ?
• Comment notre propre galaxie et ses voisines ont elles subi l’inﬂuence de
cette pe´riode ?
• Portent-elles toujours aujourd’hui la signature de leurs histoires de
re´ionisation passe´es ?
L’objectif est donc d’arriver a` caracte´riser l’intensite´ du processus de fu-
sion des re´gions, sa dure´e, sa ge´ome´trie, ainsi que sa de´pendance avec le type
de source conside´re´e. Dans le contexte cosmologique, la re´ponse a` ce type de
questions serait a` l’origine d’une compre´hension plus ﬁne de l’Univers observe´
aujourd’hui. En eﬀet, l’instauration progressive d’un fond de photons ioni-
sants est suppose´e eˆtre a` l’origine d’un photo-chauﬀage du gaz qui aurait pour
conse´quence de re´guler la formation stellaire au sein des galaxies naissantes.
Il apparaˆıt donc qu’une quantiﬁcation de la mise en place progressive de ce
fond de rayonnement est ne´cessaire en vue d’expliquer la morphologie observe´e
aujourd’hui d’une galaxie comme notre propre Voie Lacte´e par exemple. De
meˆme, cela pourrait nous amener a` re´pondre a` des questions encore en sus-
pens comme le proble`mes des ‘satellites manquants’ par exemple (voir Ocvirk
& Aubert 2011).
L’inte´reˆt croissant pour cette e´poque est e´galement entretenu par la pro-
messe de contraintes observationnelles fortes a` venir. Les futures ge´ne´rations
de te´lescopes, et plus particulie`rement les missions en radioastronomie comme
le LOw Frequency ARray (LOFAR 1, 2010), le Murchison Wideﬁeld Array
(MWA 2, 2013) et le low-frequency extension of the planned Square Kilometre
Array (SKA 3, avec les premie`res observations pre´vues pour 2019), auront pour
but d’e´tudier la pe´riode de re´ionisation par le biais de l’e´tude de la raie 21 cm.
Ces observations permettront notamment de tracer l’e´volution avec le redshift
de la densite´ d’hydroge`ne neutre et pourront faire la tomographie (distribution
tridimensionnelle) de la ge´ome´trie du phe´nome`ne. Le te´lescope spatial JWST
1http ://lofar.org
2http ://haystack.mit.edu/arrays :MWA
3http ://www.skatelescope.org
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4 permettra e´galement de de´tecter les premiers objets qui forment des e´toiles
en de´terminant par exemple leurs fonctions de luminosite´ et leurs e´volutions.
En attendant les futurs re´sultats observationnels, la communaute´ de cos-
mologistes s’attelle d’ores et de´ja` a` faire des pre´dictions pour comprendre la
re´ionisation. Une des approches re´side dans la simulation nume´rique du pro-
cessus en e´tudiant l’e´volution du champ de matie`re, la formation des sources
ionisantes et le transfert des photons ionisants. Dans ce cadre, l’action de la
gravite´ est simule´e nume´riquement par le biais de codes N-corps. L’e´volution
de l’hydrodynamique du gaz et de la formation stellaire associe´e est re´solue
par le biais de codes sur grilles ou de codes SPH qui sont couple´s aux codes
N-corps. Enﬁn, le transfert des photons ionisants ge´ne´re´s par les sources est
entrepris graˆce a` des codes de transfert du rayonnement qui peuvent eˆtre de
plusieurs natures. Ainsi, des prescriptions base´es sur des me´thodes de Monte-
Carlo, des codes a` lancer de rayons ou bien encore des me´thodes aux moments
sont utilise´es pour mode´liser ce transfert. Ces calculs sont, a` l’heure actuelle,
essentiellement re´alise´s en post-traitement sur les donne´es hydrodynamiques
et N-corps pre´alablement calcule´es. Ils sont aise´s a` mettre en place mais pro-
posent un couplage limite´ entre matie`re et rayonnement. Cette tendance est
train de changer avec l’ave`nement de codes ou` les e´volutions de la gravite´,
du gaz et du transfert du rayonnement sont couple´es de manie`re a` re´soudre
toutes les e´tapes du calcul dans un seul pas de temps en suivant totalement
les couplages existants entre toutes ces physiques.
Dans ce cadre, cette the`se a pour ambition de se pencher sur plusieurs ques-
tions relie´es a` l’e´volution du processus de re´ionisation dans les simulations. Un
des buts consiste en l’e´tude de l’e´volution globale du processus et notamment
en la caracte´risation de l’intensite´ de percolation des diverses re´gions ionise´es
entre elles en fonction de l’e´poque conside´re´e et de la physique mise en jeu dans
les mode`les. Une telle approche a pour ambition de caracte´riser la ge´ome´trie
globale en e´volution du phe´nome`ne et de quantiﬁer si elle est variable en fonc-
tion des parame`tres utilise´s dans les mode`les comme les diﬀe´rents mode`les
de sources et l’e´volution de leurs e´missivite´s. Un des objectifs est e´galement
de caracte´riser la “chrono-ge´ome´trie” locale du phe´nome`ne et son lien avec les
sources. Dans cette optique, la de´marche consiste a` essayer de caracte´riser com-
ment e´volue l’expansion de re´gions ionise´es autour des diﬀe´rentes sources en
fonction de leurs proprie´te´s, comme leurs masses ou leurs e´missivite´s ou encore
l’instant conside´re´. Une telle approche permettrait de caracte´riser l’e´volution
de l’histoire de re´ionisation passe´e de galaxies comme notre Voie Lacte´e ou
M31 par exemple.
Une multitude de techniques d’analyses des simulations en vue de com-
prendre la nature du phe´nome`ne et son impact sur la formation des grandes
structures de l’Univers a vu le jour. A l’heure actuelle, la plupart de ces
4http ://www.jwst.nasa.gov/, lancement pre´vu en 2018
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me´thodes d’analyses se focalisent sur l’e´tude de quantite´s comme l’e´volution
de la fraction ionise´e moyenne, l’e´volution de la profondeur optique de la dif-
fusion Thompson ou encore l’e´tude de spectres de puissance. Ces me´thodes
permettent d’obtenir une caracte´risation rapide des proprie´te´s de la simula-
tion comme la distribution de la taille des re´gions HII en fonction du red-
shift, le redshift de naissance des premie`res sources ou encore le redshift de
re´ionisation qui peut eˆtre directement compare´ aux observations. En revanche,
ces techniques se heurtent a` des diﬃculte´s en vue d’obtenir une description
pre´cise de l’e´volution globale de la ge´ome´trie sous-jacente du phe´nome`ne et
de sa variation en fonction des diﬀe´rents types de sources conside´re´es. Il est
ainsi diﬃcile de suivre l’e´volution de l’ionisation de re´gions particulie`res dans
la simulation qui seraient lie´es a` une ou quelques galaxies dont on veut suivre
l’histoire de re´ionisation. Ces me´thodes ne sont donc pas capable de caracte´riser
les processus de re´ionisation locaux, ce qui pourrait eˆtre d’un inte´reˆt ma-
jeur en vue de suivre l’histoire de la re´ionisation de notre Groupe Local de
galaxies par exemple. C’est principalement dans cette optique que j’ai e´te´
amene´ a` de´velopper une nouvelle technique d’analyse en vue d’appre´hender le
phe´nome`ne de re´ionisation de manie`re locale en comple´ments des approches
d’analyses commune´ment usite´es.
La de´marche de cette the`se a consiste´ en la construction d’un arbre de
fusion des re´gions HII a` l’instar des arbres de fusion des halos de matie`re noire.
L’obtention d’un arbre de fusion permet d’entreprendre un suivi temporel de
quantite´s mesurables dans les simulations. Dans le cas des arbres de fusion
de halos de matie`re noire, cela permet de faire le suivi de la croissance des
diﬀe´rents halos au cours du temps et d’obtenir leurs histoires d’accre´tion. Dans
notre cas il est possible de suivre l’e´volution de la croissance des diﬀe´rentes
re´gions HII apparues dans les simulations. Cela permet e´galement de suivre
l’intensite´ du processus de fusion des diﬀe´rentes re´gions entre elles. Ce genre
de technique constitue une me´thode ge´ne´rale d’analyse comple´mentaire aux
me´thodes globales pour contraindre l’inﬂuence des parame`tres mis en jeu dans
les simulations. De plus, un tel arbre de fusion permet de relier l’e´volution des
proprie´te´s de chacune des diﬀe´rentes re´gions ionise´es en regard de la nature de
leurs sources proge´nitrices. Cela permet de comprendre quels types de galaxies
sont plus promptes a` re´ioniser de manie`re isole´e ou au contraire lesquelles sont
le moteur principal de la re´ionisation d’un amas de galaxies. Dans l’esprit, cette
me´thode appre´hende la re´ionisation comme une collection de processus locaux
qui produisent une transition globale. Enﬁn il est a` noter qu’une telle approche
d’analyse peut eˆtre utilise´e dans diﬀe´rents contextes, que ce soit a` l’e´chelle
cosmologique, celle du Groupe Local ou meˆme a` l’e´chelle galactique. En eﬀet,
un arbre de fusion peut eˆtre extrait de n’importe quel type de simulation, ce
qui fait de ce genre de me´thodologie un outil polyvalent.
Un premier travail mene´ a` l’aide de cet outil a consiste´ en la quantiﬁcation de
l’inﬂuence des mode`les de sources ionisantes mis en jeu dans les simulations sur
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le processus de fusion des diﬀe´rentes re´gions ionise´es. Cette e´tude ayant pour
objectif de montrer comment l’analyse mene´e avec l’arbre permet d’appor-
ter des informations supple´mentaires sur la ge´ome´trie du processus de fusion
des re´gions par rapport a` des analyses couramment utilise´es pour contraindre
les simulations (Chardin et al. 2012). Plusieurs simulations ont e´te´ analyse´es
avec des prescriptions diﬀe´rentes pour les sources ionisantes. Premie`rement,
les e´toiles ge´ne´re´es par le code hydrodynamique RAMSES (voir Teyssier 2002)
ont e´te´ utilise´es. Deux cas ont e´te´ e´tudie´s avec premie`rement, une e´missivite´
des sources constante au cours du temps, puis un autre ou` l’e´missivite´ des
sources de´croit au cours du temps de manie`re a` mimer l’e´mission trouve´e dans
les simulations avec la plus haute re´solution. Enﬁn, un mode`le de sources base´
sur les halos de matie`re noire a e´te´ e´tudie´ avec une e´missivite´ proportion-
nelle a` la masse de chaque halo. Le suivi des re´gions dans chaque simulation
a permis de contraindre la taille des diﬀe´rentes re´gions HII ainsi que l’inten-
site´ de leurs processus de fusion au cours du temps. Il a ainsi e´te´ montre´
que les mode`les base´s sur les halos et ceux avec des e´toiles avec une e´missivite´
constante pre´sentaient une histoire de fusion des re´gions HII comparable meˆme
si les mode`les de halos permettent un meilleur suivi des stades initiaux de
croissance des re´gions. En revanche le dernier mode`le de sources avec des
e´toiles ayant une e´missivite´ de´croissante pre´sente une histoire diﬀe´rente des
deux autres avec un e´pisode de fusion pre´coce a` cause de la forte e´missivite´
des sources en de´but de re´ionisation.
Dans un second temps, une e´tude des diﬀe´rentes histoires de re´ionisation
individuelles a e´te´ entreprise dans des simulations a` l’e´chelle cosmologique.
L’objectif e´tant de montrer comment l’arbre permet de relier les diﬀe´rentes
histoires de re´ionisation locales a` la masse des galaxies qui ont ge´ne´re´ ces
re´gions. L’e´tude de la dure´e de vie des re´gions de manie`re isole´e ainsi que de
leurs volumes avant de fusionner avec le fond UV a ainsi e´te´ faite. La mise
en regard de ces quantite´s par rapport a` la masse des halos proge´niteurs a
permis de quantiﬁer les histoires de re´ionisation locales en fonction des types
de galaxies implique´es. Cela a e´te´ le point de de´part en vue de contraindre
les histoires de re´ionisation passe´es des galaxies observe´es aujourd’hui a` z =
0. L’inte´reˆt de cette e´tude a ﬁnalement e´te´ de statuer sur l’histoire typique
de re´ionisation d’une galaxie de type Voie Lacte´e ou encore sur l’histoire de
re´ionisation du Groupe Local en quantiﬁant l’action des sources exte´rieures
(Chardin et al. 2013). Dans ce cadre, il a e´te´ montre´ que des galaxies de types
Voie Lacte´e pre´sentent des dure´es de re´ionisation individuelles comparable a`
celles obtenues dans des simulations contraintes a` l’e´chelle du Groupe Local
avec cependant des volumes ionise´s plus larges. En conside´rant un objet de la
masse typique du Groupe Local, l’analyse tend a` pre´senter qu’il aurait eu une
histoire de re´ionisation sous l’action unique de son contenu en sources sans
inﬂuence d’un front UV exte´rieur comme celui de Virgo par exemple.
Enﬁn, un troisie`me travail a consiste´ en l’utilisation de l’arbre de fusion
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des re´gions HII pour e´tudier des simulations contraintes de la pe´riode de
re´ionisation (CLUES) a` l’e´chelle du Groupe Local compose´ de MW, M31 et
M33 (voir Ocvirk et al. 2013). Une telle e´tude est directement comparable
avec l’e´tude mene´e dans les simulations a` l’e´chelle cosmologique. Il a ainsi e´te´
possible de suivre l’e´volution du rayon des re´gions HII associe´es a` des galaxies
de types Voie Lacte´e ou M31 pour contraindre l’inﬂuence d’une galaxie sur sa
voisine. En comple´ments d’analyses globales commune´ment utilise´es, l’arbre a
permis d’e´tudier la dure´e de vie individuelle des re´gions HII et de contraindre
le moment ou` les deux galaxies ont vu le front UV de leur partenaire. Les
re´sultats ont montre´ que les re´gions HII dominantes associe´es a` chacune des
deux galaxies ont pu englober le volume de leurs proge´niteurs sans fusionner
avec la re´gion associe´e a` la galaxie voisine. Il en re´sulte que la Voie Lacte´e
et M31 auraient eu une histoire de re´ionisation interne sans inﬂuence d’une
galaxie sur sa compagne.
Ce manuscrit est structure´ de la fac¸on suivante : dans le chapitre 1 nous
rappellerons le contexte the´orique du travail et de´taillerons les points impor-
tants a` connaˆıtre en rapport avec la pe´riode de re´ionisation de l’Univers. Nous
re´sumerons ensuite l’e´tat des lieux sur les techniques analytiques et sur les
me´thodes de simulation du phe´nome`ne et nous dresserons un portrait des ou-
tils d’analyse des simulations dans le chapitre 2. La nouvelle technique d’ana-
lyse de simulations de la re´ionisation base´e sur l’arbre de fusion des re´gions HII
sera ensuite pre´sente´e dans le chapitre 3. Le chapitre 4 aura pour objectif de
donner les re´sultats de l’e´tude mene´e, graˆce a` ce nouvel outil, sur l’inﬂuence des
mode`les de sources ionisantes mis en jeu dans les simulations sur le processus
de fusion des re´gions HII. Les re´sultats de cette e´tude ont mene´ a` la re´daction
d’un article dans le journal Astronomy & Astrophysics (A&A) qui est pre´sente´
dans le chapitre 5. Ensuite, l’e´tude des histoires de re´ionisation locales mene´es
au moyen de l’arbre de fusion fera l’objet du chapitre 6 et l’article en lien
qui a e´te´ soumis dans A&A constituera le chapitre 7. Enﬁn l’application de la
me´thodologie d’analyse sur des simulation de notre Groupe Local de galaxies
sera l’objet du chapitre 8 et le chapitre 9 pre´sentera l’article en lien soumis au
journal APJ.
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Chapitre 1
La pe´riode de re´ionisation de
l’Univers
On dirait que l’infini prend alors plaisir a` nous bercer nous-meˆmes
dans cette immensite´ du doute.
Gustave FLAUBERT
Dans ce chapitre je rappellerai d’abord brie`vement les points clefs du mode`le
standard de la cosmologie qui constitue notre cadre d’e´tude avant de dresser
le portrait de ce qu’est la pe´riode de re´ionisation de l’Univers. Je m’attacherai
e´galement a` de´crire les diﬀe´rentes observations de´ja` a` notre disposition et celles
sur le point de voir le jour en vue de contraindre l’histoire du de´roulement de
cette pe´riode.
1.1 La Re´ionisation une e´tape cle´ de l’histoire
de l’Univers
1.1.1 Un univers en expansion ...
Il est maintenant majoritairement admis de travailler dans ce qu’on appelle
le“mode`le standard de la cosmologie” de`s que l’on veut s’attacher a` e´tudier
l’e´volution de l’Univers et tester nos hypothe`ses quand a` la the´orie de formation
des galaxies et des grandes structures. Cette the´orie repose sur le principe
cosmologique qui stipule que l’Univers est spatialement homoge`ne et isotrope
et dont les lois de la gravitation sont re´gies par la the´orie de la relativite´
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ge´ne´rale d’Albert Einstein. Cette hypothe`se Copernicienne admet donc que
l’Univers pre´sente le meˆme aspect a` tout les observateurs inde´pendamment de
leurs positions et que les lois de la physique sont partout les meˆmes. En d’autre
mots, il n’y a aucun lieu dans l’Univers qui constitue un cadre privile´gie´ a` son
e´tude.
Dans un Univers homoge`ne et isotrope en expansion, l’e´criture de la
me´trique est donne´e en coordonne´es sphe´riques par la me´trique de Friedmann-
Lemaˆıtre-Robertson-Walker (voir Peacock 1999) :
ds2 = c2dt2 − a2(t)
[
dr2
1− kr2
+ r2(dθ2 + sin2(θ)dφ)2
]
(1.1)
ou` a(t) est le facteur d’expansion de l’Univers de´pendant du temps t, k est
la constante de courbure de l’Univers (k = 0 pour une ge´ome´trie Euclidienne)
et c est la vitesse de la lumie`re. Une solution naturelle pour l’e´volution de
la ge´ome´trie d’un Univers homoge`ne et isotrope est un Univers en expansion
(voir Kolb & Turner 1990 pour un livre de revue sur le sujet), ce qui a e´te´ mis
en e´vidence pour la premie`re fois par l’observation de la fuite des galaxies par
Edwin Hubble (Voir Hubble 1929) lors de ses observations au mont Wilson.
Cette expansion est dicte´e par le contenu en e´nergie interne de l’Univers qui
peut se trouver sous plusieurs formes. Un mode`le cosmologique qui permet de
rendre compte de cette expansion est le mode`le ΛCDM (Λ pour la constante
cosmologique et l’acronyme ‘Cold Dark Matter’ pour insister sur l’existence
d’une composante non baryonique de la matie`re qui n’interagit pas avec le
rayonnement). Dans ce cadre, l’Univers admet :
• une composante de matie`re. Cette composante ne constitue que 31% de
la densite´ d’e´nergie totale de l’Univers (voir Planck Collaboration et al.
2013 pour la dernie`re mesure des parame`tres). Deux types de matie`res
peuvent eˆtre discerne´es :
> la matie`re noire (voir Bergstro¨m 2000 et Bertone et al. 2004 pour des
revues) qui constituerait environ 83% du budget total de la matie`re.
Cette composante de la matie`re n’est sensible qu’a` la seule force de
gravitation et n’interagit pas avec le rayonnement e´lectromagne´tique,
ce qui la rend inobservable.
> la matie`re dite baryonique qui ne constitue qu’environ 17% de la
matie`re totale qui est compose´e de protons, neutrons et e´lectrons qui
composent les atomes et mole´cules et toutes les structures visibles de
l’Univers.
• une composante dite d’e´nergie noire qui constitue environ 69 % de la
densite´ d’e´nergie totale de l’Univers et qui serait responsable du caracte`re
acce´le´re´ re´cent de l’expansion de l’Univers (voir Carroll et al. 1992 et
Frieman et al. 2008 pour des revues sur le sujet).
• une contribution mineure est lie´e a` l’e´nergie de radiation sous forme de
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photons qui emplissent l’Univers et qui constitue moins de 0.1% de la
densite´ d’e´nergie totale au temps pre´sent (Voir Fukugita & Peebles 2004).
Une notation approprie´e pour re´sumer ces diﬀe´rentes contreparties peut eˆtre
faite en faisant intervenir les parame`tres cosmologiques Ωr, Ωm, ΩΛ et Ωk ou`
r, m, Λ et k repre´sentent respectivement la composante “lumie`re”, matie`re,
e´nergie du vide et la courbure de l’espace. Ces parame`tres sont de´ﬁnis tel que :
ΩX =
ρX,0
ρc
(1.2)
ou` X repre´sente la composante d’e´nergie conside´re´e, ρX,0 la densite´ d’e´nergie
moyenne de l’espe`ce prise au temps pre´sent et ρc la densite´ critique telle que :
ρc =
3H20
8πG
(1.3)
avec G la constante de gravitation et H0 = 67.80 ± 0.77 km/s/Mpc (voir
Planck Collaboration et al. 2013) est la valeur mesure´e aujourd’hui du taux
d’expansion de l’Univers. Ces parame`tres sont lie´s par l’e´quation suivante :
Ωr + Ωm + ΩΛ + Ωk = 1 (1.4)
avec Ωr ∼ 10
−4, Ωm = 0.315± 0.016, ΩΛ ∼ 0.692± 0.010 et Ωk ∼ −0.0005±
0.0065 (voir Planck Collaboration et al. 2013).
La ﬁgure 1.1 extraite de Kowalski et al. 2008 montre l’estimation des pa-
rame`tres cosmologiques e´tablis a` partir des trois techniques d’estimations dans
le plan Ωm−ΩΛ. La premie`re estimation est lie´e a` l’observation du fond diﬀus
cosmologique (qui sera introduit peu apre`s) a` partir du spectre de puissance de
ses anisotropies (en orange sur la ﬁgure). La seconde re´side dans l’observation
combine´e de la distance et du redshift des supernovae (en bleu sur la ﬁgure).
La troisie`me estimation est issue de l’e´tude des BAO (Baryonic Acoustic Oscil-
lations) par l’interme´diaire de l’observation de la distribution des galaxies. On
constate que la zone la plus probable ou` se recoupent les diﬀe´rentes estimations
tendent en faveur de Ωm = 0.3 et ΩΛ ∼ 0.7.
Dans un tel contexte, l’e´volution avec le temps du taux d’expansion de
l’Univers entre deux points de l’espace est donne´e par l’e´volution du parame`tre
de Hubble :
H(t) =
.
a (t)
a(t)
(1.5)
ou` a(t) est le facteur d’expansion tel que a(t) = 1/(1+z) ou` z est le redshift
et
.
a (t) de´note la de´rive´e temporelle du facteur d’expansion. L’eﬀet d’expan-
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Fig. 1.1 – Estimation des parame`tres cosmologiques issues de l’e´tude du CMB,
des BAOs et des supernovae. Les contours repre´sentent les indices de conﬁances
a` 68.3 %, 95.4 %, et 99.7 %. La ﬁgure est extraite de Kowalski et al. (2008).
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sion de l’Univers induit une e´volution de la densite´ d’e´nergie diﬀe´rente selon
l’espe`ce d’e´nergie conside´re´e. La densite´ d’e´nergie de la matie`re diminue avec
l’expansion tel que ρm(t) = ρm,0a(t)
−3. La densite´ d’e´nergie du rayonnement
diminue du fait de l’expansion en a(t)−3 et e´galement a` cause du de´calage vers
le rouge (redshift) de la longueur d’onde des photons ce qui me`ne a` une dilu-
tion totale en a(t)−4 tel que ρr(t) = ρr,0a(t)
−4. Enﬁn, la densite´ d’e´nergie de
l’e´nergie noire reste constante au cours du temps tel que ρΛ(t) = ρΛ,0 d’ou` son
nom de constante cosmologique (notons qu’il existe des mode`les de cosmologie
ou` Λ est diﬀe´rent d’une constante).
En introduisant l’expression 1.1 de la me´trique dans les e´quations d’Einstein
qui relient la densite´ d’e´nergie a` la me´trique, on obtient les deux e´quations de
Alexandre Friedmann qui caracte´risent l’e´volution du facteur d’expansion :


.
a
2
a2
= 8πGρ
3
+ Λc
2
3
− kc
2
a2
..
a
a
= −4πG
3
(
ρ+ 3p
c2
)
+ Λc
2
3
(1.6)
avec
ρ = ρm + ρr + ρΛ (1.7)
la densite´ d’e´nergie totale qui est la somme de toutes les densite´s rela-
tives aux diﬀe´rentes espe`ces, Λ la constante cosmologique et p la pression. Les
diﬀe´rentes e´quations d’e´tat pour les diﬀe´rentes espe`ces d’e´nergies sont :


p = 1
3
ρc2 pour la lumie`re
p = 0 pour la matie`re
p = −ρc2 pour la constante cosmologique
(1.8)
En injectant ces quantite´s dans le syste`me d’e´quation 1.6 et en faisant inter-
venir les parame`tres cosmologiques ainsi que le parame`tre H(t) de Hubble et
en prenant k = 0 pour la courbure, ce syste`me d’e´quations de´crit la dynamique
d’expansion de l’Univers au cours du temps via l’e´volution de H(t) :
H(t)2 = H20
[
Ωr
a(t)4
+
Ωm
a(t)3
+ ΩΛ
]
(1.9)
ou` H0 est la valeur du taux d’expansion au temps pre´sent.
A partir de la naissance de l’Univers estime´e a` 13.798 ± 0.037 milliards
d’anne´es (Planck Collaboration et al. 2013), l’expansion commence selon la
dynamique dicte´e par l’e´quation 1.9. En ﬁgure 1.2, il est montre´, en fonction
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du temps cosmique pris depuis le Big-Bang, les diﬀe´rentes pe´riode de domina-
tion des diﬀe´rentes espe`ces d’e´nergies introduites ci-dessus. En eﬀet, tout au
long de l’histoire cosmique, les diﬀe´rentes espe`ces d’e´nergies vont l’une apre`s
l’autre dominer le processus d’expansion. Dans un premier temps, la densite´
d’e´nergie due au rayonnement a domine´ jusqu’a` un redshift z ∼ 3150 au mo-
ment ou` la densite´ d’e´nergie du rayonnement e´tait e´gale a` celle de la matie`re,
puis ce fut le tour de la densite´ de matie`re de prendre le pas jusqu’a` z ∼ 0.3
ou` il y eu e´quilibre entre densite´ d’e´nergie de la matie`re et densite´ d’e´nergie
noire. A l’heure actuelle la dynamique d’expansion est domine´e par la compo-
sante d’e´nergie noire, ce qui dicte le caracte`re acce´le´re´ de l’expansion observe´e
aujourd’hui (voir Riess et al. 1998 et Perlmutter et al. 1999).
Avant un aˆge de 380 000 ans environ, ce qui correspond a` un redshift de
z ∼ 1100, l’Univers e´tait dans un e´tat de plasma ou` les photons diﬀusaient
constamment sur les protons et les e´lectrons. A z ∼ 1100 l’Univers atteint une
tempe´rature d’environ T ∼ 3000K et les premiers atomes neutres se forment.
Cette pe´riode connue sous le nom de recombinaison (voir Sunyaev & Chluba
2008 pour une revue sur le sujet) marque la ﬁn de la diﬀusion des photons.
Cette lumie`re qui nous parvient aujourd’hui est la “photographie” la plus vieille
de l’Univers jeune et porte le nom de fond diﬀus cosmologique (CMB pour
Cosmic Microwave Background). Cette lumie`re pre´sente un spectre de corps
noir parfait a` une tempe´rature de 2.7255± 0.0006 Kelvins (voir Fixsen 2009).
L’e´tude de la carte de tempe´rature du CMB (Pour une revue voir Hu & Do-
delson 2002), dont la dernie`re version en date est montre´e en ﬁgure 1.3, fait
aujourd’hui l’objet de recherche intensive en vue de contraindre les valeurs des
parame`tres cosmologiques introduits plus haut. L’inte´reˆt de l’e´tude d’une telle
carte re´side dans le fait qu’elle fournit la distribution en densite´ de l’Univers
primordial au moment de la recombinaison. La mesure du spectre de puissance
des anisotropies pre´sente´es par cette carte (dont une repre´sentation est donne´e
en ﬁgure 1.4) de densite´ permet d’obtenir les e´chelles caracte´ristiques des sur-
densite´s a` cette e´poque qui sont les graines de l’instabilite´ gravitationnelle. Ces
sur-densite´s seront donc les lieux de formation des futures grandes structures
de l’Univers observe´es a` l’heure actuelle.
1.1.2 ... ou` se forment des galaxies ...
La formation des grandes structures dans le contexte cosmologique (voir
Benson 2010 pour une revue sur le sujet), est majoritairement admise comme
e´tant le re´sultat de la croissance des perturbations ge´ne´re´es par les ﬂuctuations
du champs de densite´ de l’Univers primordial. La carte du CMB (ﬁgure 1.3)
introduite dans la section suivante permet de visualiser ces ﬂuctuations au
moment de la recombinaison. Le stade ultime de la croissance des perturbations
applique´ a` la composante de matie`re noire se traduit par la formation d’un
halo de matie`re noire. Ide´alement, l’e´quilibre d’une telle structure est assure´
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Fig. 1.2 – Evolution de la densite´ des diﬀe´rentes espe`ces d’e´nergies
(rayonnement, matie`re et constante cosmologique) en fonction de l’aˆge de
l’Univers. Cre´dit image : http ://kootation.com/radiation-energy-density-
cosmology.html
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Fig. 1.3 – Carte de tempe´rature du CMB re´ve´le´e sur tout le ciel par le satellite
Planck : Les ﬂuctuations de tempe´rature tracent les ﬂuctuations de densite´
alors que l’Univers e´tait aˆge´ seulement de 380 000 ans. Credit : ESA and the
Planck Collaboration.
Fig. 1.4 – Spectre de puissance de tempe´rature du CMB. ﬁgure extraite de
Planck Collaboration et al. (2013).
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par l’auto-gravitation de l’objet qui est contrebalance´e par son e´nergie interne
de manie`re a` satisfaire le the´ore`me du viriel :
2T + U = 0 (1.10)
ou` T repre´sente l’e´nergie cine´tique et U l’e´nergie potentielle du syste`me.
Ces halos he´bergent e´galement la matie`re baryonique au sein de leurs puits
de potentiel. Le gaz est alors pie´ge´ dans le potentiel gravitationnel du halo ou`
sera forme´e une future galaxie. Pour qu’il y ait formation d’une galaxie, il faut
que le gaz puisse atteindre un seuil en densite´ assez e´leve´ de manie`re a` former
des e´toiles.
Fonction de masse des halos
Dans le cadre du mode`le standard de la cosmologie re´sume´ plus haut, il est
possible de calculer analytiquement la proportion de halos de matie`re noire
forme´s en fonction du temps cosmique ou du redshift.
Les ﬂuctuations de densite´s qui me`nent a` la ge´ne´ration des objets observe´s
aujourd’hui prendraient leurs origines dans des ﬂuctuations quantiques durant
la pe´riode d’inﬂation de l’Univers (Voir Guth 1981, Linde 1990 et Liddle &
Lyth 2000) sous l’action de la gravitation. Une telle pe´riode dans l’histoire de
l’Univers s’ache`verait environ 10−30 s apre`s le Big-Bang et verrait une expan-
sion acce´le´re´ de l’Univers. La croissance des ﬂuctuations du champ de densite´
peut eˆtre de´crite par le biais de l’e´tude du contraste de densite´ de´ﬁni comme
tel :
δ(~r) =
ρ(~r)
ρ
− 1 (1.11)
ou` ~r repre´sente les coordonne´es spatiales, ρ(~r) la densite´ au point conside´re´
et ρ est la densite´ moyenne de l’Univers. Il est plus opportun de raisonner dans
l’espace de Fourier et de remplacer la coordonne´e spatiale ~r par sa fre´quence
~k dans l’espace de Fourier de manie`re a` conside´rer δ(~k). En eﬀet, le champ
de densite´ serait un champ ale´atoire Gaussien dont les modes de Fourier sont
de´corre´le´s.
Il est alors possible d’e´tudier les proprie´te´s statistiques de ce champ de
densite´ par l’e´tude du spectre de puissance de ces ﬂuctuations de densite´ de´ﬁni
comme tel :
P (k) =
〈
|δ(~k)|2
〉
(1.12)
La variance du champ de densite´ σ2(M, z) est alors de´ﬁnie comme telle :
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σ2(M, z) =
b2(z)
2π2
∫
∞
0
k2P (k)W 2(k,M)dk (1.13)
ou` b(z) est le facteur de croissance des perturbations line´aires normalise´ de
telle manie`re que b = 1 a` z = 0. W (k,M) repre´sente la transforme´e de Fourier
d’un ﬁltre chapeau “haut de forme” qui renferme une masse M a` la densite´
moyenne de l’Univers qui s’exprime comme ceci :
W (k,M) = 2Msinc(2πkM) (1.14)
Dans le cadre de l’approche de Press & Schechter (1974) le nombre de halos
avec une masse comprise entre M et M + dM forme´s a` un instant donne´ est
calcule´ au moyen de l’expression suivante :
dn
dM
(M, t)dM =
√
2
π
ρ0
M2
∣∣∣∣ d lnσd lnM
∣∣∣∣ δ0cσ(M)exp
[
−
δ20c
2σ(M)2
]
dM (1.15)
ou` ρ0 est la densite´ moyenne actuelle de l’Univers. δ0c est un parame`tre de
seuil habituellement pris comme e´tant la sur-densite´ line´airement extrapole´e
d’une perturbation sphe´rique au moment ou` elle s’eﬀondre. Dans un mode`le
Einstein de Sitter δ0c = 1.686, par exemple.
A partir de l’expression de l’e´quation 1.15 il est donc possible de statuer
sur le nombre de halos de matie`re noire d’une masse donne´e qui sont forme´s a`
un instant donne´. Une repre´sentation de cette fonction de masse de halos est
donne´e en ﬁgure 1.5. Cette ﬁgure montre que l’estimation de la fonction de
masse des halos au moyen de l’approche de Press-Schechter arrive seulement
a` eˆtre en accord avec les re´sultats issus de simulations pour des gammes de
masses de halos comprises entre ∼ 108 et 1010 M⊙ a` z = 10. Pour des masses de
halos supe´rieures (respectivement infe´rieures), l’approche de Press-Schechter
sous (respectivement sur) estime l’abondance de halos. De plus la fonction de
masse diverge d’autant plus de celle calcule´e dans les simulations qu’elle est
calcule´e a` haut redshift.
Une forme alternative pour de´river la fonction de masse des halos a e´te´ in-
troduite par Sheth & Tormen (1999) en vue de mieux ajuster les re´sultats issus
de simulations. Le point de de´part de l’obtention de cette nouvelle formulation
consiste a` conside´rer que la fonction de masse des halos est relie´e au facteur
de biais qui caracte´rise comment les halos sont des traceurs de la distribution
du champs de matie`re noire. Contrairement a` Press & Schechter (1974), Sheth
& Tormen (1999) ont conside´re´ que ce facteur de biais de´pend de la masse des
halos. Cette formulation pre´sente la forme suivante :
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fS−T (σ(M, z)) = A
√
2a
π
[
1 +
(
σ(M, z)2
aδ20c
)p]
δ0c
σ(M, z)
exp
[
−
aδ20c
2σ(M, z)2
]
(1.16)
Avec A=0.3222, a=0.707 et p=0.3, cette fonction fournit un meilleur ajus-
tement des fonctions de masses de halos de´termine´es a` partir des simulations
pour des gammes de masses et de redshifts plus e´leve´es comme en atteste la
ﬁgure 1.5 (voir Jenkins et al. 2001, Reed et al. 2003, Linder & Jenkins 2003,
 Lokas et al. 2004, Warren et al. 2006 et Reed et al. 2007 pour d’autres formu-
lations de la fonction de masse des halos). A partir de ces formulations, il est
donc possible de de´river le nombre de halos dans un volume d’Univers donne´
qui seront le sie`ge (ou non) de formation stellaire responsable entre autre de
la re´ionisation de l’Univers.
1.1.3 ... qui forment des e´toiles ...
Le lecteur pourra se re´fe´rer aux revues de Bromm & Larson (2004) et Ciardi
& Ferrara (2005) pour plus de de´tails sur la formation stellaire au sein des
halos. La formation stellaire est due a` l’eﬀondrement du gaz au sein des halos
de matie`re noires. Les baryons sont en eﬀet he´berge´s dans le puits de potentiel
gravitationnel ge´ne´re´ par ces derniers. Pour que la formation stellaire soit
possible il faut que l’e´chelle de temps de refroidissement locale du gaz tcool
soit infe´rieure au temps dynamique local tdyn (Voir Rees & Ostriker 1977 et
Silk 1977) :
tcool =
3nkT
2Λ(n, T )
(1.17)
et
tdyn =
√
3π
32Gρ
(1.18)
ou` n repre´sente la densite´ en nombre du gaz , ρ la densite´ de masse, k
la constante de Boltzmann, T la tempe´rature du gaz et Λ(n, T ) le taux de
refroidissement radiatif du gaz (en erg/cm3/s). Les premie`res e´toiles forme´es
sont des e´toiles de population III qui sont de´pourvues de me´taux (voir Larson
1998 et Chiosi 2000 pour des revues sur le sujet) et qui auraient des masses
comprises entre 60 et 100 M⊙ (voir Omukai & Palla 2003 et Yoshida et al.
2006).
Seuls certains halos peuvent eˆtre le sie`ge d’une telle formation stellaire.
Dans le tableau 1.1, il est donne´ le re´sume´ des caracte´ristiques relatives a`
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Fig. 1.5 – Exemple de fonction de masse des halos de matie`re noire a` trois
redshift diﬀe´rents. La ﬁgure est extraite de Reed et al. (2007) et montre
le meilleur accord des fonctions de masse extraites de simulations avec les
pre´dictions the´oriques Sheth & Tormen (1999) compare´ a` la prescription de
Press & Schechter (1974).
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chaque type de halos suivant leur masse. Pour chaque type, il est pre´cise´ le
me´canisme de refroidissement du gaz qui garantit la formation stellaire, ainsi
que les diﬀe´rents type de rayonnement qui re´gulent cette formation d’e´toiles.
Deux types de halos peuvent eˆtre conside´re´s :
• les halos a` refroidissement atomique
• les mini-halos
Les halos a` refroidissement atomique ont des masses M ≥ 108M⊙ avec une
tempe´rature du viriel Tvir ≥ 10
4 K (voir Ahn et al. 2012). Pour ce type de
halos, le refroidissement des atomes d’hydroge`ne par e´mission est suﬃsant pour
assurer la formation stellaire. Deux types de halos a` refroidissement atomique
peuvent alors eˆtre discerne´s (Voir Ahn et al. 2012 pour cette classiﬁcation et
Ciardi et al. 2000b, Kitayama & Ikeuchi 2000, Kitayama et al. 2000, Kitayama
et al. 2001, Yoshida et al. 2003 et Dijkstra et al. 2004 pour des e´tudes sur la
masse limite des halos aﬀecte´s par la re´troaction du rayonnement) :
• les halos a` refroidissement atomique de faible masse avec
M ∼ 108 − 109M⊙
• les halos a` refroidissement atomique de masse e´leve´e avec M ≥ 109M⊙
Les halos a` refroidissement atomique de faible masse sont sensible au photo-
chauﬀage ge´ne´re´ par le rayonnement UV. Une des conse´quences de ce chauﬀage
est l’augmentation de la masse de Jeans qui repre´sente le seuil en masse qu’un
nuage de gaz doit avoir au minimum pour former des e´toiles. L’augmentation
de cette masse a pour conse´quence de pre´venir l’accre´tion de gaz dans des
halos avec des masses M ≤ 109. Cet eﬀet est connu sous le nom de Jeans-mass
filtering (voir Shapiro et al. 1994, Gnedin & Hui 1998 et Okamoto et al. 2008).
De plus, le photo-chauﬀage e´vapore le gaz de´ja` pre´sent dans les halos avec ces
gammes de masses, ce qui a pour conse´quence de diminuer la fraction de gaz
de manie`re signiﬁcative (voir Thoul & Weinberg 1996, Barkana & Loeb 1999,
Kitayama & Ikeuchi 2000, Shapiro et al. 2004, Dijkstra et al. 2004, Susa &
Umemura 2004, Iliev et al. 2005 et Pawlik & Schaye 2009). Il en re´sulte donc
que le chauﬀage ge´ne´re´ par le rayonnement des premie`res sources va empeˆcher
la formation de petites galaxies au sein de ce type de halos. En revanche les
halos a` refroidissement atomique de masse e´leve´e ont une densite´ assez e´leve´e
pour e´cranter le rayonnement UV (voir Ciardi et al. 2000b). Ils sont donc
toujours capable de former des e´toiles en pre´sence d’un fond UV.
Les mini-halos ont des masses de M ∼ 105 − 108M⊙ et des tempe´ratures du
viriel de Tvir < 10
4 K (voir Abel et al. 2002, Yoshida et al. 2003 et O’Shea &
Norman 2007). Pour des halos de ce type, la formation stellaire devient possible
a` condition de former du gaz mole´culaire H2 (voir Bromm et al. 2002 et Abel
et al. 2002) qui va refroidir de manie`re a` atteindre une densite´ assez e´leve´e pour
former des e´toiles. Ce me´canisme a fait l’objet de nombreuses e´tudes (voir Lepp
& Shull 1984, Hollenbach & McKee 1989, Martin et al. 1996 et Galli & Palla
1998) et applique´ a` la formation des proto-galaxies (voir Haiman et al. 1996a,
19
1.1 La Re´ionisation une e´tape cle´ de l’histoire de l’Univers
Type de halo Mini-halos
Halos a`
refroidissement
atomique de
faible masse
Halos a`
refroidissement
atomique de
masse e´leve´e
Gamme de
masse [M⊙]
105 ≤M ≤ 108 108 ≤M ≤ 109 M ≥ 109
Me´canisme de
refroidissement
De´sexcitation du
H2
De´sexcitation de
l’hydroge`ne
atomique
De´sexcitation de
l’hydroge`ne
atomique
Me´canisme de
re´troaction du
au rayonnement
Sensible au fond
Lyman Werner
Sensible aux
photons UV :
Jeans-mass
filtering
Auto-e´crantage
Tab. 1.1 – Caracte´ristiques des diﬀe´rents types de halos et de leurs me´canismes
de formation stellaire.
Haiman et al. 1996b, Abel et al. 1997, Tegmark et al. 1997, Abel et al. 1998,
Omukai & Nishi 1999, Abel et al. 2000, Yoshida et al. 2003 et Maio et al. 2007).
Or, le gaz mole´culaire dans les mini-halos est tre`s sensible aux photons Lyman-
Werner e´mis par les premie`res e´toiles ce qui a pour conse´quence de dissocier le
H2 (voir Haiman et al. 1997, Ciardi et al. 2000a, Ciardi et al. 2000b, Haiman
et al. 2000 et Ricotti et al. 2002). Il en re´sulte que la formation de futures
ge´ne´rations d’e´toiles sera bloque´e dans les mini-halos a` cause de l’ineﬃcacite´
qu’aura alors le gaz a` refroidir. Les mini-halos seraient donc d’une contribution
mineure a` la densite´ stellaire totale meˆme si il apparaˆıt de plus en plus qu’ils
e´taient d’une importance non ne´gligeable en de´but de re´ionisation (voir Ahn
et al. 2012). Il serait en eﬀet les lieux d’apparitions des premie`res sources, ce
qui a pour conse´quence d’e´tendre la pe´riode de re´ionisation. L’augmentation de
la dure´e de cette pe´riode aurait alors pour conse´quence d’augmenter la valeur
de la profondeur optique Thompson τ (voir section 1.2.2 de ce chapitre), ce qui
pourrait expliquer la valeur mesure´e aujourd’hui avec le CMB tout en ayant un
redshift de re´ionisation cohe´rent avec celui mesure´ dans le spectre des quasars
a` haut redshift (voir section 1.2.1).
1.1.4 ... qui re´ionisent leur environnement ....
Les premie`res e´toiles cre´e´es dans l’histoire de l’Univers et les premiers
quasars sont a` l’origine du changement qui voit l’e´tat neutre du gaz
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post-recombinaison se transformer en un plasma comple`tement ionise´ en-
viron un milliard d’anne´e apre`s le Big-Bang. En ﬁgure 1.7 on pre´sente
une vue sche´matique du de´roulement de la pe´riode de re´ionisation. Les
premie`res sources apparaissent et sont a` l’origine de l’expansion de re´gions
ionise´es (re´gions HII) qui vont s’e´tendre et fusionner avec d’autres jusqu’a`
une re´ionisation comple`te de l’Univers vers z ∼ 6. La compre´hension du
de´roulement de cette pe´riode de l’histoire de l’Univers est d’un inte´reˆt cru-
cial du fait de son impact sur le chauﬀage du milieu inter-galactique et sur
la formation des futures galaxies. Il sera fait ainsi une bre`ve description des
e´le´ments de physique lie´s a` la pe´riode de re´ionisation avant de pre´senter les
preuves observationnelles en lien avec cette pe´riode dans la section suivante.
Pour une revue plus comple`te, le lecteur pourra se re´fe´rer a` la revue de Trac
& Gnedin (2011).
1.1.4.1 Sources et cibles des photons ionisants
Deux types de sources sont a` l’heure actuelle conside´re´es comme respon-
sable de la re´ionisation : les e´toiles massives qui se forment dans les premie`res
galaxies et les quasars. Ces hypothe`ses sont issues de l’extrapolation a` hauts
redshifts des fonctions de luminosite´ des quasars (Hopkins et al. 2007) et des
galaxies qui forment des e´toiles (Bouwens et al. 2007 et Bouwens et al. 2008).
En ﬁgure 1.6, il est montre´ une gamme possible pour le nombre de photons
ionisants e´mis par les deux types de sources suppose´es en fonction du redshift
a` partir des extrapolations mentionne´es auparavant. Les quasars (ainsi que les
supernovae et les binaires X par exemple), par le biais de leur e´mission dans
le domaine des rayons X, sont responsable du chauﬀage du gaz. Les photons
X ont une section eﬃcace tre`s faible et peuvent donc chauﬀer le gaz a` de tre`s
grandes distances des sources. Or il apparaˆıt que le nombre de quasars et la
somme de leurs luminosite´s (Madau et al. 1999) ne seraient pas assez e´leve´s
pour re´ioniser tout l’Univers a` z ∼ 6 comme le montre la ﬁgure 1.6. Il y au-
rait donc une contribution pre´ponde´rante du budget de photons ionisants qui
auraient e´te´ e´mis par les premie`res ge´ne´rations d’e´toiles des galaxies en forma-
tion. Les premie`res ge´ne´rations d’e´toiles massives pre´sentent un tre`s faible taux
de me´tallicite´ et sont de tre`s fort e´metteurs UV qui permettent de re´ioniser le
gaz pre´chauﬀe´ (voir Larson 1998, Chiosi 2000 et Ciardi & Ferrara 2005).
Chaque atome d’hydroge`ne neutre de l’Univers est une cible pour les pho-
tons ionisants. Or au de´but de la pe´riode de re´ionisation, le gaz est suﬃsam-
ment dense pour permettre la recombinaison eﬃcace de ces atomes. Le taux
de recombinaison de l’hydroge`ne varie comme le carre´ de la densite´ du mi-
lieu environnant et intervient comme le premier terme du membre de droite
de l’e´quation suivante qui donne l’e´volution du nombre d’atomes d’hydroge`ne
neutre en fonction du temps :
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Fig. 1.6 – Intervalle de nombre de photons ionisants e´mis par atomes d’hy-
droge`ne en fonction du redshift attendu. Les contributions dues aux quasars
et aux e´toiles des galaxies en formation sont repre´sente´es respectivement en
rouge et bleu. Le point noir repre´sente la condition ne´cessaire minimum d’un
photon ionisant e´mis par atomes d’hydroge`ne pour que l’Univers soit re´ionise´
a` z = 6. La ﬁgure est extraite de la revue de Trac & Gnedin (2011).
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dnHI
dt
= αB(T )nenHII − ΓnHI (1.19)
ou` αB(T )nenHII est le taux de recombinaison de l’hydroge`ne neutre qui
de´pend de la tempe´rature par le biais du coeﬃcient αB(T ) (voir Osterbrock
1989), de la densite´ d’e´lectrons ne et de la densite´ d’atomes d’hydroge`ne ionise´s
nHII . Le coeﬃcient αB(T ) = 2.6 × 10
−13 cm3/s pour l’hydroge`ne pour une
tempe´rature typique de 104 Kelvins. Le nombre d’atomes d’hydroge`ne neutre
diminue a` cause de la photo-ionisation qui est symbolise´e par le terme ΓnHI
ou` Γ est le taux de photo-ionisation de l’atome d’hydroge`ne tel que :
Γ = cσnγ (1.20)
avec σ la section eﬃcace de photo-ionisation de l’hydroge`ne et nγ la densite´
nume´rique de photons ionisants. Il doit donc y avoir plus de photons ionisants
que d’atomes d’hydroge`ne pour pouvoir re´ioniser tout l’Univers. Par exemple
dans Aubert & Teyssier 2010, ce nombre est de l’ordre de ∼ 2.
On peut remarquer qu’on ne prend en conside´ration ici que les atomes
d’hydroge`ne, alors qu’il y a une fraction non ne´gligeable d’atomes d’he´lium
a` prendre en compte (75 % en masse d’hydroge`ne et 25 % d’he´lium). Il ne
sera pas fait ici conside´ration de la re´ionisation de l’he´lium puisque c’est en
dehors du cadre de cette the`se. Par ailleurs, le code de transfert du rayon-
nement utilise´ dans ces travaux ne prend pas en compte la re´solution de la
chimie de l’he´lium. On rappellera rapidement les e´le´ments de physiques rela-
tifs a` cette pe´riode. Tout les photons avec une e´nergie supe´rieure a` 24.6 eV
vont permettre de ioniser l’atome d’he´lium une premie`re fois (HeII). En re-
vanche des photons avec une e´nergie minimale de 54.4 eV sont ne´cessaires en
vue d’obtenir des atomes d’he´lium ionise´s deux fois (HeIII). Etant donne´ que
l’hydroge`ne et l’he´lium neutre n’absorbent que tre`s peu de photons avec une
e´nergie au dela` de 54.4 eV, le proble`me de la re´ionisation de l’he´lium ionise´ une
fois peut eˆtre de´couple´ de l’e´tude de la re´ionisation des deux autres espe`ces.
En partant de cette conside´ration, de nombreuses e´tudes penchent pour une
re´ionisation comple`te de l’he´lium ionise´ une fois a` z ∼ 3 (voir Madau et al.
1999, Miralda-Escude´ et al. 2000, Sokasian et al. 2001, Venkatesan et al. 2003,
Wyithe & Loeb 2003, Gleser et al. 2005, Furlanetto & Oh 2008a, Furlanetto
& Oh 2008b et Becker et al. 2011).
1.1.4.2 L’expansion des re´gions HII
Une fois une source forme´e, celle-ci va ioniser le milieu environnant. Histori-
quement, le processus d’expansion d’une re´gion d’hydroge`ne ionise´e (re´gion
HII) fut explique´ par les travaux de Bengt Stro¨mgren (Stro¨mgren 1939).
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Fig. 1.7 – Illustration du processus de re´ionisation de l’Univers. A la ﬁn des
aˆges sombres, les premie`res e´toiles commencent a` re´ioniser leur environnement.
La croissance de re´gions HII multiples se solde par leurs fusions pour atteindre
une re´ionisation totale de l’Univers a` z ∼ 6.
L’e´volution du rayon d’une telle sphe`re (dans l’hypothe`se statique d’un mi-
lieu homoge`ne a` densite´ et tempe´rature constante) est re´gie par l’e´quation
diﬀe´rentielle suivante :
dri(t)
3
dt
= −nHαB(T )ri(t)
3 +
3
.
Nγ
4πnH
(1.21)
ou` ri(t) est le rayon du front d’ionisation de la sphe`re au temps t, nH est
le nombre d’atomes d’hydroge`ne, αB(T ) le coeﬃcient de recombinaison de
l’hydroge`ne ionise´ et N˙ le taux de photons ionisants e´mis par unite´ de temps
par la source ionisante.
La solution de cette e´quation est telle que :
r(t) = rs
[
1− exp
(
−t
trec
)] 1
3
(1.22)
ou` trec est le temps caracte´ristique de recombinaison tel que :
trec = [αB(T )nH]
−1 (1.23)
Le rayon de Stro¨mgren est le rayon maximum que peut avoir la re´gion
ionise´e cre´e´e par la source, il correspond a` l’e´tat d’e´quilibre entre ionisation et
recombinaison, ce qui correspond a` l’e´quation 1.21 avec le membre de gauche
e´gal a` ze´ro. On trouve alors l’expression de ce rayon telle que :
rs =
[
3
.
Nγ
4παB(T )n2H
] 1
3
(1.24)
on peut noter que plus le taux de photons ionisants sera e´leve´ plus la taille
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Fig. 1.8 – Evolution du rayon d’une sphe`re ionise´e en expansion autour d’une
source ionisante. Le rayon est exprime´ en unite´ du rayon de Stro¨mgren calcule´
au moyen de l’e´quation 1.24. La ﬁgure est extraite de Iliev et al. 2006a et
montre la bonne correspondance entre l’e´volution issue de diﬀe´rentes simula-
tions de transfert du rayonnement et de la the´orie expose´e dans cette section
(courbe noire en trait plein).
atteinte par la sphe`re sera grande. Inversement, l’augmentation de la densite´
d’atomes d’hydroge`ne du milieu aura pour conse´quence d’augmenter le taux
de recombinaisons αB(T )n
2
H ce qui aura pour eﬀet de faire de´croˆıtre le rayon
que la sphe`re ionise´e pourra atteindre.
En ﬁgure 1.8, une repre´sentation est donne´e de l’e´volution d’une sphe`re
ionise´e autour d’une source ionisante. La ﬁgure est extraite de Iliev et al. 2006a
et montre que des simulations de l’expansion d’une sphe`re ionise´e rendent une
e´volution qui est la meˆme que celle de la the´orie avec une erreur maximale de
5% par rapport a` l’expression analytique.
Dans un cadre cosmologique qui tient compte de l’expansion de l’Univers
l’e´volution du volume d’une sphe`re ionise´e autour d’une source est donne´e par
la formule suivante (voir Barkana & Loeb 2001 inspire´ de Shapiro & Giroux
1987) :
V (t) =
∫ t
ti
1
n0H
dNγ
dt
exp(F (t′, t))dt (1.25)
avec
F (t′, t) = −αBn
0
H
∫ t
t′
C(t′′)
a3(t′′)
dt′′ (1.26)
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ou` ti repre´sente le temps d’activation de la source de rayonnement n
0
H est la
densite´ en nombre d’atomes d’hydroge`ne e´value´e au temps pre´sent, dNγ/dt est
le taux de photons ionisants e´mis, C =< n2H > /n
2
H repre´sente le “clumping
factor” permettant d’e´valuer le taux de recombinaisons moyenne´ en volume et
a(t) est la valeur du facteur d’expansion de l’Univers pris au temps t.
La diﬀe´rence principale entre le cas cosmologique et le cas statique re´side
dans le fait que dans un Univers en expansion seules les re´gions HII apparues
a` haut redshift sont capable d’atteindre un e´tat d’e´quilibre et donc un rayon
e´gal au rayon de Stro¨mgren. Pour des re´gions apparaissant a` des redshifts
infe´rieurs, le temps de recombinaison trec devient alors supe´rieur a` l’aˆge de
l’Univers et les re´gions HII n’atteignent jamais le rayon stationnaire rs (voir
Shapiro & Giroux 1987).
La ﬁgure 1.9 extraite de Barkana & Loeb (2001) donne une repre´sentation de
l’e´volution d’une telle sphe`re au cours du temps autour d’une source ponctuelle
qui s’e´teint apre`s une dure´e de vie de ts = 3×10
6 ans. Plusieurs cas sont teste´s
en faisant varier les parame`tres C et le redshift d’activation de la source. Dans
le cas sans recombinaison, on observe une croissance du volume de la re´gion
jusqu’a` une valeur maximale Vmax qui reste constante a` partir du moment ou`
la source s’e´teint. De`s que la recombinaison est conside´re´e, on observe pour
t > ts une de´croissance, d’autant plus grande que C est e´leve´, du volume de
la re´gion jusqu’a` une nouvelle valeur constante lorsque la densite´ devient trop
faible pour que la recombinaison soit eﬃcace.
L’e´volution de sphe`res ionise´es autour de sources ionisantes est a` la base
du phe´nome`ne physique qui domine la re´ionisation. Par la suite, l’objectif est
d’appliquer cette description physique simple a` un Univers inhomoge`ne dont
les sources ionisantes ont des taux d’e´missions diﬀe´rents les unes des autres. La
diﬃculte´ est de de´crire ceci pour un Univers en e´volution, ce qui est diﬃcile a`
re´soudre analytiquement. Une approche possible est l’utilisation de simulations
cosmologiques a` hautes re´solutions pour mode´liser le phe´nome`ne, ce qui sera
l’objet du chapitre suivant.
1.1.5 ... ce qui influe sur la formation et l’e´volution des
galaxies
La pe´riode de re´ionisation est une pe´riode de transition majeure dans l’his-
toire d’e´volution de l’Univers. En eﬀet, la mise en place progressive d’un fond
de photons ultra-violets par les premie`res sources va entraˆıner une re´troaction
sur la formation de nouvelles ge´ne´rations de sources ionisantes.
Ce champ UV serait eﬀectivement responsable de l’e´vaporation du gaz dans
les galaxies de faibles masses (voir Gnedin 2000b et Hoeft et al. 2006). Le
rayonnement ionisant chauﬀerait en eﬀet le gaz a` des tempe´ratures de l’ordre
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Fig. 1.9 – Repre´sentation de l’e´volution du volume d’une re´gion HII dans un
Univers en expansion. La ﬁgure est extraite de Barkana & Loeb (2001) et le vo-
lume est exprime´ en fraction du volume maximum que la sphe`re peut atteindre.
Deux redshifts d’activation de la source sont conside´re´s : z = 10 (courbes en
trait plein) et z = 15 (courbes en pointille´s) et trois valeurs constantes du
“clumping factor” sont e´tudie´es : C=0, 1 et 10 respectivement avec les courbes
de haut en bas. Dans tous les cas, la source s’e´teint apre`s t = 106 ans.
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de T ∼ 104 Kelvins (voir Miralda-Escude´ & Rees 1994, Hui & Haiman 2003
et Tittley & Meiksin 2007), menant a` sa photo-e´vaporation diminuant ainsi
signiﬁcativement la fraction de gaz au sein des halos avec des masses M ≤ 109
M⊙. Un tel eﬀet me`nerait alors a` une suppression de la formation stellaire dans
ce type de halos. La prise en conside´ration d’un tel eﬀet pourrait apporter une
solution au proble`me des satellites manquants (voir Klypin et al. 1999 et Moore
et al. 1999) en conside´rant que la formation stellaire est supprime´e dans les
galaxies de faibles masses a` haut redshift (voir Bullock et al. 2000, Benson
et al. 2002a, Benson et al. 2002b et Benson et al. 2003).
Le proble`me des satellites manquants est le suivant : les mode`les cosmolo-
giques pre´disent que des halos de la taille de notre galaxie devraient pre´senter
environ une cinquantaine de satellites avec des masses supe´rieures a` 108 M⊙
a` l’inte´rieur d’un rayon de 570 kpc. Ce nombre est bien supe´rieur a` la dizaine
de satellites observe´s a` ce jour autour de la Voie Lacte´e (Klypin et al. 1999).
De meˆme il est attendu de trouver environ 300 satellites dans un rayon de 1.5
Mpc alors que notre Groupe Local de galaxies n’en pre´sente qu’une quaran-
taine. Une approche possible pour expliquer le manque de satellites observe´s
re´siderait donc dans la prise en compte de la pe´riode de re´ionisation.
L’e´tude de la fonction de luminosite´ des satellites permet d’e´tudier l’abon-
dance de satellites d’une magnitude donne´e. En ﬁgure 1.10, on donne la fonc-
tion de luminosite´ observe´e des satellites de la Voie Lacte´e. La ﬁgure est ex-
traite de Ocvirk & Aubert (2011) et montre qu’en l’absence de prise en compte
de la re´ionisation dans les mode`les il y a surestimation du nombre de satel-
lites compare´ au nombre observe´. En revanche en conside´rant un impact de
la re´ionisation sur la formation stellaire dans les halos, les diﬀe´rents mode`les
tendent a` se rapprocher de la fonction de luminosite´ obtenue par les observa-
tions (Voir Koposov et al. 2009, Mun˜oz et al. 2009, Busha et al. 2010, Maccio`
et al. 2010 et Font et al. 2011 pour des travaux e´quivalents).
Il est commune´ment admis que le photo-chauﬀage duˆ a` la re´ionisation en-
traine un eﬀet re´troactif ne´gatif sur la formation stellaire. Un autre me´canisme
qui tend a` faire diminuer le taux de formation stellaire (eﬀet re´troactif ne´gatif)
est l’explosion des supernovae. En eﬀet, l’explosion des e´toiles massives in-
jecte typiquement quelques masses solaires de gaz avec une vitesse de l’ordre
de ∼ 104 km/s dans le milieu interstellaire, ce qui correspond a` une e´nergie
cine´tique de l’ordre de ∼ 1051 erg. Une telle e´jection entraˆıne un chauﬀage du
gaz environnant par chocs, ce qui tend a` e´vaporer le gaz et ainsi a` re´duire la
fraction de gaz dans les halos ne´cessaire pour former des e´toiles (voir Yepes
et al. 1997 et Scannapieco et al. 2006). Ces deux eﬀets de re´troactions ne´gatives
ont e´te´ e´tudie´s de manie`re isole´e par de nombreux auteurs (voir Tassis et al.
2003, Fujita et al. 2004, Greif et al. 2007, Whalen et al. 2008, Wise & Abel 2008,
Dalla Vecchia & Schaye 2008 et Tasker & Bryan 2008). Re´cemment quelques
e´tudes se sont penche´es sur la connexion entre ces deux eﬀets (voir Kitayama
& Yoshida 2005, Pawlik & Schaye 2009 et Finlator et al. 2011).
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Fig. 1.10 – Fonction de luminosite´ cumulative du nombre de satellites de la
Voie Lacte´e. La ﬁgure est extraite de Ocvirk & Aubert (2011) et montre la
fonction de luminosite´ observe´e et celle issue de mode`les prenant en compte
diﬀe´rent scenarii de l’histoire de re´ionisation de notre galaxie. La courbe en
pointille´s pre´sente le cas sans tenir compte de la re´ionisation qui ne reproduit
pas les observations.
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Par exemple, Finlator et al. (2011) ont mis en e´vidence que la prise en
compte de l’explosion des supernovae en pre´sence d’un fond UV pre´alablement
e´tabli aurait tendance a` supprimer localement l’inﬂuence du fond UV dans les
halos de faible masse (M < 109 M⊙), ce qui aurait tendance a` faire diminuer
la suppression locale de la formation stellaire. Au contraire, dans les halos avec
M ≥ 109 M⊙, la prise en compte de l’eﬀet des supernovae en pre´sence d’un
fond UV aurait tendance a` ampliﬁer cet eﬀet de suppression de la formation
stellaire. Pour re´sumer la ﬁgure 1.11 extraite de Finlator et al. (2011) montre
l’e´volution du coeﬃcient d’ampliﬁcation de la suppression de formation stel-
laire due aux supernovae en pre´sence d’un fond UV calcule´e en fonction de la
masse des halos a` trois redshifts distincts. La ﬁgure montre bien un eﬀet de
suppression de la suppression de formation d’e´toiles pour les halos de petite
masse (coeﬃcient d’ampliﬁcation < 1) et un eﬀet contraire pour les halos de
masse e´leve´ (coeﬃcient d’ampliﬁcation > 1). Il apparaˆıt donc qu’une bonne
connaissance de la mise en place du fond UV durant la pe´riode de re´ionisation
doit eˆtre e´tablie en vue de quantiﬁer ces eﬀets et leurs impacts sur la formation
des galaxies.
1.2 Observer la re´ionisation
Deux types d’observations principales permettent de statuer sur l’existence
de la pe´riode de re´ionisation de l’Univers. D’une part, l’observation de foreˆts
Lyman alpha dans les spectres des quasars a` haut redshift te´moigne du fait
que du gaz neutre e´tait pre´sent en grande quantite´ a` des redshift supe´rieurs
a` six. D’autre part, l’observation de ﬂuctuations dans les anisotropies de la
carte de tempe´rature du CMB montre que les photons e´mis a` la recombinai-
sons ont e´te´ diﬀuse´s par les e´lectrons du plasma ge´ne´re´ lors de la pe´riode de
re´ionisation. Dans cette section, il sera donc fait une explication de ces deux
preuves observationnelles de la pe´riode de re´ionisation ainsi qu’un de´tail des
observations a` venir pour cartographier l’hydroge`ne neutre a` cette e´poque.
1.2.1 Le spectre des quasars a` haut redshift
Premie`rement, l’observation de raies d’absorptions de la raie Lyman alpha
de l’hydroge`ne dans les spectres des quasars nous renseigne sur l’existence de
nuages d’hydroge`ne neutre le long de la ligne de vise´e (Se re´fe´rer a` Rauch 1998
pour une revue comple`te). Pour des quasars proches (a` des redshifts infe´rieurs a`
six), l’hydroge`ne re´siduel le long de la ligne de vise´e absorbe les photons Lyman
alpha au redshift conside´re´, ce qui se traduit par des raies en absorptions dans le
spectre observe´ aujourd’hui. Plus il y a de nuages d’hydroge`ne neutre le long de
la ligne de vise´e, plus le nombre de ces raies est important. L’observation d’une
multitude de raies en absorption a` rec¸u l’appellation de la foreˆt Lyman alpha
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Fig. 1.11 – Evolution du coeﬃcient d’ampliﬁcation de la suppression de for-
mation stellaire du aux supernovae en pre´sence d’un fond UV dans les halos
en fonction de leurs masses. La ﬁgure est extraite de Finlator et al. (2011) et
montre l’e´volution de cette ampliﬁcation a` trois redshifts diﬀe´rents.
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Fig. 1.12 – Illustration de l’eﬀet Gunn-Peterson : le spectre des quasars a` haut
redshift est de´cale´ vers le rouge le long de son parcours sur une ligne de vise´e.
De`s qu’un nuage d’hydroge`ne neutre est rencontre´ sur la ligne de vise´e, il y a
absorption des photons avec une longueur d’onde e´gale a` celle de la raie Lyα.
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dans le spectre des quasars. La raie Lyman alpha a` une longueur d’onde de
λ ∼ 121.6 nm dans une re´fe´rentiel au repos. A partir de la mesure de la valeur
de la longueur d’onde d’absorption il est possible de remonter aux redshifts
auxquels sont pre´sent les nuages d’hydroge`ne responsables de l’absorption par
le biais de la formule suivante :
z =
λobs
121.5
− 1 (1.27)
ou` λobs repre´sente la longueur d’onde de la raie d’absorption dans le spectre
observe´ aujourd’hui. Un sche´ma illustratif d’un tel eﬀet est donne´ en ﬁgure
1.12. Pour des quasars situe´s a` des redshifts supe´rieur a` six, le spectre pre´sente
un “tunnel” d’absorption complet (voir Becker et al. 2001). Cet eﬀet est
connu sous l’appellation d’eﬀet Gunn-Peterson (Gunn & Peterson 1965) Cela
te´moigne du changement drastique du statut d’ionisation de l’Univers a` z ∼
6 avec un Univers encore neutre pour des redshifts plus e´leve´s et un Univers
comple`tement ionise´ pour des redshifts infe´rieurs. Un exemple de plusieurs
spectres de quasars a` hauts redshifts (entre 5.74 < z < 6.42) est donne´ en
ﬁgure 1.13 (voir Fan et al. 2006). Pour z < 6 on note l’observation d’un ﬂux
transmis, ce qui reﬂe`te l’existence d’un milieu majoritairement ionise´. Pour des
quasars situe´s a` z > 6 on observe un “tunnel” d’absorption complet au dela`
de z ∼ 6.
L’eﬀet Gunn-Peterson ne permet que d’appre´hender les derniers stades de
la pe´riode de re´ionisation. En eﬀet pour une valeur de la fraction d’hydroge`ne
neutre :
〈fHI〉V = nHI/nH ≥ 10
−4 (1.28)
le “tunnel” d’absorption observe´ dans les spectres devient totalement ‘noir’
et ne permet pas de statuer sur la ge´ome´trie sous-jacente du processus de
re´ionisation. En ﬁgure 1.14, on repre´sente l’e´volution de la fraction d’hydroge`ne
neutre calcule´e a` partir des 19 spectres de quasars de la ﬁgure 1.13. A partir de
l’estimation de la profondeur optique Gunn-Peterson (voir Gunn & Peterson
1965) pour les transitions Lyα, Lyβ et Lyγ obtenues a` partir des spectres et du
mode`le de photo-ionisation de Miralda-Escude´ et al. 2000, Fan et al. 2006 ont
pu calculer l’e´volution de cette fraction < fHI >V . On observe que < fHI >V
tombe tre`s rapidement en dessous de 10−4 aux alentours de z ∼ 6.
1.2.2 La diffusion des photons du CMB
Une deuxie`me preuve observationnelle de la pe´riode de re´ionisation de l’Uni-
vers re´side dans l’observation de la diﬀusion des photons du CMB par les
e´lectrons relaˆche´s durant cette pe´riode. Les photons e´mis lors de la recombi-
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Fig. 1.13 – Spectres d’un e´chantillon de 19 quasars a` des redshifts entre 5.74 <
z < 6.42 obtenus avec le releve´ SDSS. La figure est extraite de Fan et al. (2006).
Plus le quasar est observe´ a` haut redshift, plus la fraction de lumie`re transmise
dans le spectre diminue et plus le “tunnel” d’absorption est large.
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Fig. 1.14 – Evolution de la fraction d’hydroge`ne < fHI >V neutre ponde´re´e
en volume estime´e a` partir des 19 spectres de quasars montre´s en ﬁgure 1.13
(cercle). La ﬁgure est extraite de Fan et al. (2006). Les lignes en tirets et
pointille´s-tirets repre´sentent les re´sultats d’une simulation faite par Gnedin
(2004) avec respectivement une taille de boˆıte de 4 et 8 Mpc/h.
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naison pre´sentent une e´nergie d’autant plus faible que leur redshift d’observa-
tion diminue. Ils sont donc sujet a` la diﬀusion Thompson avec les e´lectrons
du plasma ge´ne´re´s durant cette pe´riode. Il en ressort l’observation d’un ﬂux
polarise´ aux e´chelles angulaires ≤ 10◦ dans la carte du CMB (voir Zaldarriaga
et al. 1997, Hu & White 1997, Kaplinghat et al. 2003 et Komatsu et al. 2009).
De plus, ces diﬀusions sont e´galement a` l’origine d’anisotropies secondaires
qui ont pour action principales de lisser les anisotropies primaires aux petites
e´chelles angulaires ≤ 0.1◦ dans la carte de tempe´rature du CMB. Une quantite´
qui permet de contraindre ces deux eﬀets re´side dans l’e´tude de la profondeur
optique Thompson :
τ(z) = cσt
∫ 0
z
ne(z)
dt
dz
dz (1.29)
ou` σt est la section eﬃcace Thompson de l’e´lectron, ne(z) = 〈x(z)〉nH(z)
est la densite´ d’e´lectrons relaˆche´s par les atomes d’hydroge`ne ionise´s au red-
shift z. L’e´tude de τ entreprise avec WMAP-5 tend en faveur d’un redshift
de re´ionisation de z ∼ 11 avec τ = 0.087 ± 0.017 (Voir Komatsu et al. 2009)
en assumant une re´ionisation instantane´e. Ce re´sultat est en de´saccord avec
les analyses de l’eﬀet Gunn-Peterson pre´sente´es dans la section pre´ce´dente et
meˆme les dernie`res mesures mene´es par le satellite Planck ont mesure´ une pro-
fondeur optique Thompson de τ = 0.089 ± 0.032 (voir Planck Collaboration
et al. 2013), ce qui est signiﬁcativement supe´rieur a` ce qui serait obtenu pour
une re´ionisation a` z= 6. En revanche ces re´sultats restent consistants avec les
derniers re´sultats de WMAP-9 avec τ = 0.089 ± 0.014 (voir Bennett et al.
2012) qui tendent en faveur d’un redshift de re´ionisation de z = 10.1 ± 1.0.
A l’heure actuelle les simulations rendent diﬃcilement compte de la valeur de
la profondeur optique observe´e et tendance a` la sous-estimer avec des valeurs
typiques de τ ∼ 0.05− 0.06 (voir Baek et al. 2010, Aubert & Teyssier 2010 et
Finlator et al. 2011 par exemple). En revanche, l’e´tude de Ahn et al. (2012) a
re´cemment permis de montrer que la prise en compte de l’inﬂuence des mini-
halos a pour conse´quence d’augmenter la dure´e de la pe´riode de re´ionisation,
ce qui aurait pour eﬀet d’augmenter la valeur de τ et donc de se rapprocher
de la valeur observe´e.
1.2.3 La raie a` 21 cm de l’hydroge`ne neutre
L’ave`nement de la future ge´ne´ration d’interfe´rome`tres avec l’e´tude de la
raie a` 21 cm (voir Scott & Rees 1990, Madau et al. 1997 et Furlanetto et al.
2006b) apporte la promesse d’une meilleure compre´hension du de´roulement de
la pe´riode de re´ionisation. L’instrument GMRT 1 a de´ja` permis de faire une
mesure de la borne supe´rieure du spectre de puissance de la raie a` 21 cm a` un
1http ://gmrt.ncra.tifr.res.in/
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Fig. 1.15 – Exemple de stations LOFAR (Le LOFAR ‘superterp’) : six stations
sont repre´sente´es situe´es a` cote´ du village de Exloo au Pays-Bas. Cre´dit : Top-
Foto, Assen.
redshift de l’ordre de z ∼ 9 (voir Paciga et al. 2011). Un instrument comme
LOFAR permettra de mesurer la fraction d’hydroge`ne neutre en fonction du
redshift durant la pe´riode de re´ionisation avec une re´solution de l’ordre de la
minute d’arc. D’autre part, un instrument comme SKA permettra de faire une
cartographie pre´cise de la distribution d’hydroge`ne neutre a` cette e´poque par
le biais de l’e´tude de cette raie.
LOFAR est un ensemble de 50 000 antennes regroupe´es dans 48 stations sur
5 pays europe´ens. 40 antennes sont situe´es aux Pays-Bas, 5 en Allemagne, une
en France, une en Grande-Bretagne et une en Sue`de. LOFAR aura pour but,
entre autres, de mesurer avec la raie a` 21 cm la fraction de gaz neutre dans
l’Univers en fonction du redshift avec une re´solution de l’ordre de la minute
d’arc. Les donne´es seront obtenues sur des champs de vue de plusieurs degre´s
carre´s et sur une gamme de fre´quence de ∼ 115 a` ∼ 180 MHz (soit des redshifts
entre 11.5 et 6.7). En ﬁgure 1.15, on montre une vue d’un des sites de LOFAR
au Pays-Bas.
SKA (Square Kilometre Array), est un radiote´lescope qui aura une surface
collectrice d’environ un kilome`tre carre´. Sa construction de´butera en 2016 avec
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Fig. 1.16 – Vue d’artiste des antennes SKA. Cre´dit : SKA Organisation/TDP/-
DRAO/Swinburne Astronomy Productions.
les premie`res observations pre´vues en 2019 et il devrait eˆtre comple`tement
ope´rationnel en 2024. Le cœur du site se trouvera en Afrique du Sud avec
2/3 des antennes et le tiers restant sera localise´ en Australie et Nouvelle
Ze´lande. Avec la puissance de l’interfe´rome´trie et des quelques milliers d’an-
tennes se´pare´es d’une distance de plus de 3000 kilome`tres, SKA permettra
d’atteindre une sensibilite´ et une re´solution angulaire jamais atteinte avec
∼ 40 - 2 mas a` 0.5 - 10 GHz et une sensibilite´ < 50 nJy/canal pour huit
heures d’inte´gration avec une bande passante de 500 MHz. Cela permettra de
faire la tomographie de la distribution spatiale de l’hydroge`ne neutre durant
la pe´riode de re´ionisation. En ﬁgure 1.16, on montre une vue d’artiste des
antennes SKA qui cartographieront la densite´ d’hydroge`ne neutre durant la
pe´riode de re´ionisation de l’Univers.
La raie a` 21 cm de l’hydroge`ne est due a` la transition atomique entre les
deux sous niveaux de la structure hyperﬁne du niveau fondamental de l’atome
d’hydroge`ne. Cette transition entre rapidement en e´quilibre avec les photons
du CMB et doit donc eˆtre de´couple´e du CMB par certains me´canismes aﬁn
de pre´senter une tempe´rature diﬀe´rente de celle des photons du CMB. Un
tel de´couplage peut se produire avec des collisions avec d’autres atomes d’hy-
droge`ne ou des e´lectrons libres (voir Purcell & Field 1956, Field 1959, Allison
& Dalgarno 1969 et Zygelman 2005) ou bien par pompage Lyα (voir Wouthuy-
sen 1952, Field 1959, Chuzhoy & Shapiro 2006 et Hirata 2006). La diﬀe´rence
de tempe´rature de brillance δTb de la raie a` 21 cm par rapport au CMB est
calcule´e comme ceci :
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δTb =
TS − TCMB
1 + z
(1− e−τ ) (1.30)
ou` TCMB est la tempe´rature du CMB au redshift z, TS est la tempe´rature
de spin (voir Morales & Hewitt 2004 et Shapiro et al. 2006) de l’hydroge`ne
neutre et τ est la profondeur optique de la raie a` 21 cm telle que (voir Iliev
et al. 2002) :
τ(z) =
3λ30A10T∗nHI(z)
32πTSH(z)
=
0.28
TS
(
1 + z
10
)3/2
(1 + δ) (1.31)
avec λ0 = 21.16 cm la longueur d’onde de la raie au repos, A10 = 2.85 ×
10−15 s−1 est le coeﬃcient A d’Einstein, T∗ = 0.068 K est la tempe´rature
correspondante a` la diﬀe´rence d’e´nergie entre les deux niveaux, 1+ δ = ρHI/ <
ρH > est la densite´ moyenne d’hydroge`ne neutre en unite´ de la densite´ moyenne
d’hydroge`ne au redshift z. Enﬁn, H(z) repre´sente la valeur de la constante de
Hubble au redshift z.
En ﬁgure 1.17, on donne une repre´sentation de l’e´volution de la brillance
de la raie a` 21 cm moyenne´e sur tout le ciel des aˆges sombre (a` z = 200)
jusqu’a` la ﬁn de la pe´riode de re´ionisation un peu avant z = 6. Cette ﬁgure
est extraite de Pritchard & Loeb (2012) et montre une pre´diction quant a` la
forme du signal. Elle est susceptible d’e´voluer a` la vue des incertitudes de notre
savoir actuel relatif aux proprie´te´s des premie`res galaxies. Les principaux fac-
teurs entrant en jeu dans l’e´volution de la brillance de la raie a` 21 cm sont le
couplage collisionnel du CMB et du gaz entre des redshifts de 200 ≤ z ≤ 1100
qui re´sulterait en un signal inde´tectable (Tb = 0). Ensuite, la combinaison du
refroidissement adiabatique du gaz pour 40 ≤ z ≤ 200 et du couplage colli-
sionnel entraˆınerait un signal en absorption (Tb < 0). Ensuite, l’expansion de
l’Univers ferait de´croˆıtre la densite´ du gaz de telle manie`re que le couplage
collisionnel devienne ineﬃcace menant a` un signal inde´tectable (Tb = 0). L’ap-
parition des premie`res sources associe´e a` une e´mission de photons X et Lyα
me`nerait d’abord a` un re´gime ou` la tempe´rature de spin de la raie a` 21 cm
serait couple´e au gaz froid a` cause des multiples diﬀusions des photons Lyα,
ce qui re´sulterait en un signal vu en absorption (Tb < 0). Ensuite, une fois
que le chauﬀage devient signiﬁcatif du fait de l’e´mission X, cela permettrait d’
accroˆıtre la valeur de Tb jusqu’a` un signal en e´mission (Tb > 0). Finalement, du-
rant la pe´riode de re´ionisation, la croissance de re´gions HII accompagne´e de la
diminution de la fraction d’hydroge`ne neutre entraˆınerait alors une diminution
progressive du signal en e´mission jusqu’a` Tb = 0 en ﬁn de re´ionisation.
Enﬁn, on peut noter que le te´lescope spatial JWST 2 permettra d’e´tudier la
pe´riode entie`re de re´ionisation du moment ou` les premie`res sources se forment
2http ://www.jwst.nasa.gov/
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Fig. 1.17 – Evolution de la brillance de la raie a` 21 cm moyenne´e sur tout le
ciel des aˆges sombre (a` z = 200) jusqu’a` la ﬁn de la pe´riode de re´ionisation
un peu avant z = 6. La ligne solide indique l’e´volution du signal tandis que la
ligne en tirets donne pour re´fe´rence la valeur Tb = 0. La ﬁgure est extraite de
Pritchard & Loeb (2012).
jusqu’a` la ﬁn a` z ∼ 6. Il permettra en eﬀet de de´tecter les premiers objets
qui forment des e´toiles et pourra calculer leurs fonctions de luminosite´ et leurs
e´volutions. Pour cela, des magnitudes AB ≥ 31 mag devront eˆtre atteintes
ainsi qu’une gamme de longueur d’onde entre 0.7 − 28 µm ce qui permettra
de couvrir les breaks Lyman jusqu’aux breaks Balmer a` z ≥ 6 − 20 (voir
Windhorst et al. 2006).
En attendant les premiers re´sultats observationnels, la communaute´ s’est
attele´e a` l’e´tude de simulations nume´riques du phe´nome`ne de re´ionisation en
vue de faire des comparaisons directes avec les futurs re´sultats observationnels.
Les diﬀe´rentes techniques de simulations feront l’objet du chapitre suivant.
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Chapitre 2
Des simulations de la pe´riode
de re´ionisation
De telles innocences dans de telles te´ne`bres, une telle purete´ dans
un tel embrassement, ces anticipations sur le ciel ne sont possibles
qu’a` l’enfance, et aucune immensite´ n’approche de cette grandeur
des petits.
Victor HUGO
Ce chapitre a pour vocation de dresser un portrait de l’e´tat de l’art actuel
en ce qui concerne l’e´tude nume´rique de la pe´riode de re´ionisation de l’Univers.
Dans un premier temps il sera fait mention des techniques dites analytiques
et semi-analytiques qui ont l’avantage d’eˆtre peu couˆteuses en temps de cal-
cul. Dans un second temps, les diﬀe´rentes techniques de simulations de la
re´ionisation seront pre´sente´es. Apre`s une pre´sentation du code de transfert
du rayonnement utilise´ dans le cadre de cette the`se, il sera fait un re´sume´
des diﬀe´rentes techniques d’analyses des simulations utilise´es pour contraindre
l’e´tude de cette pe´riode encore mal connue de l’histoire de l’Univers.
2.1 Les mode`les analytiques et les simulations
Dans un premier temps, il sera pre´sente´ les deux types d’approches utilise´es
a` l’heure actuelle pour e´tudier la re´ionisation : les mode`les analytiques et les
simulations. Dans les deux cas, l’e´volution du champ de matie`re noire est
entreprise ainsi que le suivi de l’e´volution de l’hydrodynamique du gaz et de la
formation stellaire associe´e. Enﬁn, il est fait un traitement de la propagation
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des photons ionisants ge´ne´re´s par ces sources ionisantes.
2.1.1 Mode`les analytiques et semi-analytiques
Un premie`re approche pour l’e´tude de la pe´riode de re´ionisation de
l’Univers re´side dans l’utilisation de techniques dites analytiques (dont une
repre´sentation sche´matique est donne´e en ﬁgure 2.1). De nombreuses e´tudes
(voir Madau et al. 1999, Valageas & Silk 1999, Chiu & Ostriker 2000, Furla-
netto et al. 2004b, Benson et al. 2006 et Choudhury et al. 2009 parmi d’autres)
se sont base´es sur l’utilisation de telles prescriptions en regard de leur rapidite´
compare´es aux simulations (voir Baugh 2006 pour une revue sur les mode`les
analytiques de formation des galaxies).
Ces mode`les se basent sur l’utilisation de la prescription de Press-Schechter
e´tendue (the extended Press–Schechter theory) (voir Peacock & Heavens 1990,
Bond et al. 1991, Bower 1991, Lacey & Cole 1993, Jedamzik 1995, Yano et al.
1996 et Nagashima 2001). Cette prescription est une extension de la the´orie
originelle de Press-Schechter explique´e en section 1.1.2 qui permet de calculer
la probabilite´ P(M2, z2|M1, z1) qu’un halo de masse donne´e M1 a` un redshift z1
ait une masse donne´e M2 a` un redshift z2. Ce formalisme e´le´gant permet donc
d’obtenir rapidement un suivi de la formation des galaxies au cours du temps
sans utiliser de simulations et arrive de manie`re tre`s satisfaisante a` reproduire
les re´sultats issus des simulations nume´riques N-corps (voir Efstathiou et al.
1988, Lacey & Cole 1994, Gross et al. 1998, Governato et al. 1999 et Somerville
et al. 2000). En pratique, un arbre de fusion des halos de matie`re noire est
obtenu et sert de ‘graine’ pour e´tudier la formation de sources ionisantes au
cours du temps. D’autre mode`les, appele´s mode`les semi-analytiques, utilisent
plutoˆt l’e´volution du champ de halos de matie`re noire directement extrait de
simulations pour suivre l’e´volution du champ de densite´ et de sources (voir
Zahn et al. 2005, Zahn et al. 2007, Alvarez et al. 2009, Choudhury et al.
2009, Thomas et al. 2009 et Zahn et al. 2011). Ces prescriptions permettent en
particulier d’obtenir et de suivre l’e´volution de la position des diﬀe´rents halos
dans l’espace, ce que les mode`les purement analytiques ne permettent pas.
Les mode`les analytiques (ou semi-analytiques) ont ensuite pour vocation
de faire le suivi de l’e´volution du statut d’ionisation du gaz. Certains mode`les
se focalisent uniquement sur le traitement de l’ionisation de l’hydroge`ne (voir
Zahn et al. 2007, Mesinger & Furlanetto 2007, Zahn et al. 2011, Mesinger
et al. 2011, ) tandis que d’autres incluent un traitement de l’ionisation de
l’he´lium (voir Gleser et al. 2005, Furlanetto & Oh 2008a, Furlanetto & Oh
2008b et Furlanetto 2009 par exemple). L’objectif est d’assigner une luminosite´
ionisantes aux diﬀe´rentes sources. Selon les mode`les, sont adopte´es des recettes
pour la fraction d’e´chappement des photons ionisant fescape et pour le nombre
de recombinaison des atomes ionise´s nrec qui sont les deux parame`tres cruciaux
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Fig. 2.1 – Vue sche´matique d’une mode´lisation analytique du processus de
re´ionisation de l’Univers.
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a` prendre en compte dans ce type d’e´tude. De tels travaux (voir Furlanetto
et al. 2004b, Zahn et al. 2005, Mesinger & Furlanetto 2007, Zahn et al. 2007)
ont pour vocation de ge´ne´rer des re´gions HII autour des diﬀe´rents halos de
matie`re noire en vue de faire des e´tudes globales comme l’e´volution de la
fraction ionise´e moyenne avec le redshift ou encore des e´tudes statistiques sur
la taille des re´gions HII (voir ﬁgure 2.2 pour un exemple) a` divers instants
durant la pe´riode de re´ionisation. L’hypothe`se de base est de diviser le milieu
en deux composantes distinctes : des re´gions neutres et des re´gions ionise´es.
Dans cette optique la de´marche consiste a` associer une re´gion HII a` chaque
galaxie (a` chaque halo de matie`re noire) (voir Barkana 2002 et Loeb et al.
2005) de la manie`re suivante :
mion = ξmgalaxy (2.1)
ou` mgalaxy est la masse du halo utilise´ comme source, mion est la masse de
gaz ionise´ et ξ est un facteur d’eﬃcacite´ d’ionisation. De tels mode`les simpliﬁe´s
permettent de ne pas tenir compte de toute la physique mise en jeu en invo-
quant le parame`tre ξ dont l’expression est la suivante (voir Furlanetto et al.
2004b) :
ξ =
fescapef∗Nγ/b
1 + nrec
(2.2)
avec f∗ un parame`tre d’eﬃcacite´ de formation d’e´toiles, Nγ/b le nombre
de photons ionisants produits par baryons dans les e´toiles et fescape et nrec la
fraction d’e´chappement des photons et le nombre de recombinaisons par atomes
ionise´s de´ja` mentionne´ plus haut. Il est alors possible de ge´ne´rer rapidement
une multitude de mode`les en vue de tester diﬀe´rentes valeurs de ξ sans prendre
en compte toute la physique sous-jacente. Des techniques analytiques plus
sophistique´es ont vu le jour avec pour ambition de faire un traitement plus
pre´cis de la fraction d’e´chappement, du taux de recombinaison des atomes,
ainsi que de la fusion des diﬀe´rentes re´gions HII (voir Furlanetto et al. 2004a,
Furlanetto et al. 2006a et Furlanetto & Oh 2005).
L’approche analytique ne permet pas en pratique de de´gager d’informa-
tions sur la ge´ome´trie du processus de re´ionisation. Elle permet de calculer
des quantite´s comme la distribution de la taille des re´gions HII ou encore le
spectre de puissance du champ ionise´. Ces quantite´s permettent d’avoir une
ide´e du de´roulement de la pe´riode de re´ionisation dans sa globalite´. En re-
vanche elles ne permettent pas de suivre la position des diﬀe´rents halos dans
l’espace. Les mode`les semi-analytiques permettent de contourner cette diﬃ-
culte´ en utilisant le champ de halos obtenu a` partir de simulations N-corps.
De plus, les approches analytiques et semi-analytiques souﬀrent d’approxi-
mations pour faire le suivi de la propagation du rayonnement ionisant. En
eﬀet, ces mode`les e´chouent a` de´crire la structure complexe des fronts ionisants
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Fig. 2.2 – Exemple de distribution de taille de re´gions HII obtenue avec un
mode`le semi-analytique a` un redshift de z = 12 en fonction du parame`tre
d’eﬃcacite´ ξ introduit en e´quation 2.1. La ﬁgure est extraite de Furlanetto &
Oh (2005) et montre des distributions obtenues avec ξ = 10, 20, 30, 40 et 50
respectivement en noir, vert, rouge, violet et bleu.
comme ils seraient re´solus dans des simulations incluant le transfert a` haute
re´solution. De plus, la majorite´ de ces mode`les ne font pas une description
pre´cise de la ge´ome´trie du gaz qui va servir de cible aux photons ionisants.
En eﬀet, l’approximation est faite que le gaz suit la meˆme distribution spa-
tiale que celle de la matie`re noire. Enﬁn, les diﬀe´rentes fusions de re´gions HII
ont du mal a` eˆtre correctement caracte´rise´es (voir Zahn et al. 2007 pour un
mode`le analytique qui tente de traiter ce proble`me). En eﬀet, de`s que deux
re´gions fusionnent, l’exce`s de photons ionisants est artiﬁciellement redistribue´
dans les deux sphe`res ionise´es de manie`re a` faire augmenter leurs rayons. Tous
ces points posent les limitations d’une description qui peut eˆtre compare´e aux
simulations ou` les diﬀe´rents eﬀets mentionne´s sont pris en compte de manie`re
naturelle et auto-consistante.
2.1.2 Simulations
Une seconde approche en vue d’e´tudier la pe´riode de re´ionisation consiste
en la simulation nume´rique du phe´nome`ne en incluant les eﬀets de transfert
du rayonnement. Depuis maintenant de nombreuses anne´es des e´tudes ont e´te´
entreprises en vue de simuler l’e´volution des grandes structures et de la distri-
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bution du gaz au cours du temps. Re´cemment, les e´tudes se sont focalise´es sur
l’introduction du transfert du rayonnement dans les simulations cosmologiques
en vue d’e´tudier le phe´nome`ne de re´ionisation. Il sera dresse´ ici un portrait des
diﬀe´rentes techniques a` prendre en compte pour simuler de manie`re comple`te le
processus de re´ionisation de l’Univers. La question de quelles e´chelles physiques
a` prendre en compte ainsi que le proble`me de la re´solution des simulations sera
e´galement aborde´e.
2.1.2.1 Les codes N-corps et hydrodynamiques
Pour simuler la pe´riode de re´ionisation de l’Univers, la premie`re e´tape
consiste a` faire le suivi de l’agencement des grandes structures de l’Univers
au cours du temps. En vue de mener a` bien cette premie`re e´tape, la de´marche
consiste a` utiliser des codes N-corps qui permettent de suivre l’assemblage de
la matie`re noire sous l’action unique de la gravitation. De tels codes ont pour
vocation de discre´tiser le champ de matie`re noire dans un volume donne´ en
un nombre N de particules. Or il apparaˆıt qu’une approche na¨ıve devient tre`s
couˆteuse en temps de calcul de`s que le nombre de particules devient e´leve´, ce
qui est particulie`rement le cas dans les simulations cosmologiques. En eﬀet le
nombre d’interactions et donc le temps de calcul e´volue en N2, ce qui peut
vite devenir un inconve´nient. Des techniques plus performantes ont vu le jour
et permettent maintenant d’atteindre des vitesse de calculs qui e´voluent en
N log(N) (Voir Miller & Prendergast 1968, Hohl & Hockney 1969, Miller 1970,
Doroshkevich et al. 1980, Melott 1983, Centrella & Melott 1983, Klypin &
Shandarin 1983, White et al. 1983, Bouchet & Kandrup 1985 et Bertschinger
1998 pour une revue sur le sujet). Plusieurs approches existent pour atteindre
cette rapidite´ de calcul comme le ‘Barnes-Hut tree Algorithm’ (voir Appel 1985
et Barnes & Hut 1986), les ‘Particle-Mesh algorithm’ (voir Miller & Prender-
gast 1968 Hohl & Hockney 1969 et Miller 1970) ou encore les me´thodes ‘P3M
et Adaptive P3M’ (voir Efstathiou & Eastwood 1981, Efstathiou et al. 1985,
Bertschinger & Gelb 1991 et Martel 1991).
En ce qui concerne l’e´volution du gaz deux approches peuvent eˆtre dis-
cerne´es pour re´soudre les e´quations hydrodynamiques :
• Une approche Eule´rienne ou` les e´quations de conservation sont re´solues
a` l’interface des cellules d’une grille.
• Une approche Lagrangienne ou` le ﬂuide est discre´tise´ en particules dont
on suit la trajectoire.
L’approche Eule´rienne (voir Sod 1985 et LeVeque 1992 pour des revues sur
ces me´thodes) ont e´te´ utilise´es depuis longtemps pour re´soudre nume´riquement
les e´quations ﬂuides (voir Richtmeyer & Morton 1967). Les premie`res utilisa-
tions pour les simulations cosmologiques remontent aux anne´es quatre vingt
dix (voir Cen et al. 1990, Ryu et al. 1990, Yuan et al. 1991, Cen 1992, Stone
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& Norman 1992 et Anninos & Norman 1994). Ces me´thodes permettent de
re´soudre les e´quations hydrodynamiques dans leur formes conservatives et de
mettre a` jour les ﬂux (de masse, de moment et d’e´nergie) aux interfaces des
cellules aﬁn d’e´valuer l’e´volution locale des quantite´s concerne´es. Les me´thodes
sur grilles ﬁxes souﬀrent ne´anmoins de limite de re´solution spatiales qui sont
lie´es a` la taille ﬁxe des cellules qui reste constante durant toute la simulation.
Une alternative aux grilles ﬁxes re´side dans l’utilisation de techniques dites
AMR (Adaptative Mesh Reﬁnement) (voir Anninos & Norman 1994, Gne-
din 1995, Kravtsov et al. 1997 et Teyssier 2002 par exemple). Dans ce genre
de techniques, des grilles raﬃne´es sont ajoute´es ou enleve´es dynamiquement
au cours de la simulation aux endroits d’inte´reˆts. Cela permet d’accroˆıtre la
re´solution des lieux de sur-densite´s comme les zones de formation stellaire.
A l’inverse, cela permet de de´grader la re´solution dans les zones sous-denses
comme les vides cosmiques.
L’approche Lagrangienne se base en tre`s grande majorite´ sur des codes dit
SPH (pour Smooth Particle Hydrodynamics) (voir Lucy 1977 et Gingold &
Monaghan 1977 et Monaghan 1992 pour une revue sur le sujet) pour simuler
les e´coulements de ﬂuides. Les variables de´crivant le ﬂuide (comme la densite´,
la vitesse, la tempe´rature, etc ...) sont suivies en utilisant des particules de
masse ﬁxe repre´sentant des e´le´ments de ﬂuide. Cette technique peut eˆtre vue
comme une extension des codes N-corps, ce qui les rend relativement facile a`
ajouter a` des simulations cosmologiques de l’agencement des grandes struc-
tures. Ainsi, une multitude de codes SPH ont ont vu le jour dans le cadre de
simulations cosmologiques (voir Evrard 1988, Hernquist & Katz 1989, Thomas
& Couchman 1992, Steinmetz & Mueller 1993, Couchman et al. 1995, Serna]
et al. 1996, Shapiro et al. 1996, Steinmetz 1996, Tissera et al. 1997, Pearce &
Couchman 1997, Dave et al. 1997, Nakasato et al. 1997, Springel et al. 2001
et Springel 2005). Contrairement a` l’approche Eule´rienne sur grille ﬁxe, cette
approche est naturellement adaptative en terme de re´solution. En eﬀet, chaque
particule pre´sente un rayon d’action qui est de´ﬁni par rapport a` la distance
avec ses particules voisines. Il en re´sulte que plus les re´gions vont eˆtre denses,
plus les particules vont eˆtre proches les unes des autres, ce qui a pour eﬀet de
naturellement augmenter la re´solution spatiale dans les re´gions d’inte´reˆt. Au
contraire les re´gions correspondant aux vides cosmiques vont naturellement
eˆtre de´ﬁcitaire en nombres de particules pour de´crire le ﬂuide et pre´senter un
e´chantillonnage plus grossier.
2.1.2.2 Les codes de transfert du rayonnement
Les codes de transfert du rayonnement sont depuis peu utilise´s de fac¸on
commune dans les simulations cosmologiques et ont pour vocation de faire le
suivi des interactions des photons avec le milieu dans lequel ils se propagent.
Avant l’ave`nement de ces codes, le rayonnement UV e´tait de´crit par l’e´volution
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au cours du temps d’un fond UV uniforme (voir Haardt & Madau 1996 et Katz
et al. 1996). De manie`re plus pre´cise, les codes de transfert radiatif ont pour
ambition de prendre en conside´ration les phe´nome`nes d’e´mission, absorption
et diﬀusion des photons. Trois types principaux de codes de transfert existent
a` l’heure actuelle (Voir Trac & Gnedin 2011 pour un re´sume´ plus complet et
Iliev et al. 2006a et Iliev et al. 2009 pour une comparaison entre ces diﬀe´rents
codes) :
• Les me´thodes aux moments.
• Les me´thodes Monte Carlo.
• Les me´thodes de trace´ de rayons (Ray-tracing).
Les me´thodes aux moments sont des approches qui conside`rent les pho-
tons comme un ﬂuide de rayonnement. Elles s’appuient sur la re´solution d’une
hie´rarchie d’e´quations de conservation avec une relation de fermeture. Cer-
taines imple´mentations de cette me´thode utilisent une e´quation ayant la forme
d’une e´quation d’e´tat qui fait intervenir ce qu’on appelle le tenseur d’Edding-
ton qui caracte´rise la ge´ome´trie locale du rayonnement et la pression de ra-
diation (voir Aubert & Teyssier 2008 dont la me´thode est pre´sente´e en section
2.1.2.4). De nombreuses imple´mentations de ce type d’approche ont e´te´ faites
(voir Gnedin & Abel 2001, Gonza´lez et al. 2007, Aubert & Teyssier 2008, Pet-
kova & Springel 2009 et Finlator et al. 2009a). Ainsi, Gnedin & Abel (2001)
ont adopte´ une formulation selon laquelle le tenseur d’Eddington est calcule´
dans le re´gime optiquement mince, ce qui ne permet pas de correctement tenir
compte de l’inﬂuence relative des diverses sources les unes sur les autres et de
leur e´ventuel e´crantage au rayonnement ce qui me`ne a` des erreurs dans l’esti-
mation de la direction du ﬂux de photons. Aubert & Teyssier (2008) ont eux
opte´ pour une formulation dite M1 (voir Dubroca & Feugeas 1998 et Gonza´lez
et al. 2007) pour le tenseur d’Eddington qui permet d’obtenir un suivi a` la fois
isotrope et directionnel du ﬂux de photons. Enﬁn, Finlator et al. (2009a) ont
utilise´ une formulation dite “long characteristics method” pour l’expression
du tenseur d’Eddington. Un telle me´thode permet de calculer les coeﬃcients
du tenseur en e´valuant la densite´ de photons dans chaque cellule a` partir de
la re´solution des e´quations de transfert inde´pendante du temps le long de la
direction de propagation des photons. Ces me´thodes souﬀrent de quelques li-
mitations. Premie`rement, elles ge´ne`rent des interactions entre les diﬀe´rents
rayons. Deuxie`mement, elles ne permettent pas de suivre les diﬀusions des
photons e´tant donne´ qu’ils ne sont pas de´crits par des particules. Enﬁn, il est
diﬃcile d’obtenir un spectre ﬁn pour les diﬀe´rentes sources. En eﬀet, plus un
nombre important de longueurs d’ondes est souhaite´ pour de´crire le rayonne-
ment, plus le nombre de ﬂuides de photons dont le suivi sera entrepris sera
e´leve´.
Les me´thodes de Monte Carlo se basent sur une re´solution probabiliste
des e´quations du transfert du rayonnement. La de´marche consiste en la
discre´tisation du champ de radiation en utilisant des paquets de photons
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e´mis a` partir de chaque sources ionisantes. Le caracte`re probabiliste de cette
imple´mentation re´side dans le fait que la direction de propagation des photons
est de´termine´e de manie`re ale´atoire a` partir d’une distribution de probabilite´
approprie´e. De meˆme, l’interaction des photons et leur absorption par le gaz le
long de leur parcours en ligne droite est caracte´rise´ par leur probabilite´ d’ab-
sorption. Comme pour les me´thodes aux moments, de nombreuse versions de
codes utilisent l’approche Monte Carlo pour e´tudier la re´ionisation (voir par
exemple Ciardi et al. 2001, Maselli et al. 2003, Semelin et al. 2007 et Altay
et al. 2008). Un des de´fauts de cette me´thode est qu’il faut un grand nombre
de photons e´mis pour e´viter un bruit de photon trop e´leve´.
Une troisie`me approche consiste a` utiliser les techniques dites de trace´ de
rayons (Ray-tracing). C’est une technique tre`s en vogue utilise´e par de nom-
breux auteurs (Abel et al. 1999, Sokasian et al. 2001, Abel & Wandelt 2002,
Razoumov & Cardall 2005, Mellema et al. 2006, Alvarez et al. 2006, Susa 2006,
McQuinn et al. 2007, Trac & Cen 2007, Pawlik & Schaye 2008 et Hasegawa
et al. 2009). La prescription de trace´ de rayons s’appuie sur la ge´ne´ration de
rayons autour des sources dont les directions de propagation sont isotropes.
Il faut que le nombre de rayons ge´ne´re´s soit suﬃsant pour qu’au moins un
rayon intersecte chacune des cellules de la grille. La de´marche consiste en la
discre´tisation de chacun des rayons en segments. Les segments e´tant de´ﬁnis
comme l’intersection du rayon entre deux cellules conse´cutives traverse´es dans
la grille. Le budget de photons relatif a` chaque segment est alors atte´nue´ selon
la taille des segments, la profondeur optique relative a` la cellule et la densite´
de gaz absorbante locale. Chacun des rayons se termine lorsque son budget de
photons devient e´gal a` ze´ro.
En ﬁgure 2.3, une repre´sentation est donne´e du cas simple de l’expan-
sion d’une sphe`re ionise´e calcule´e a` l’aide de chacun des trois types de codes
diﬀe´rents mentionne´s auparavant. La ﬁgure est extraite du projet de comparai-
son des diﬀe´rents types de codes de transfert existants (Iliev et al. 2006a). Elle
montre que les codes a` trace´ de rayons pre´sentent la solution la plus pre´cise
pour le cas simple de re´gion HII en expansion. L’approche aux moments tend
a` pre´senter une version plus diﬀuse de la sphe`re tandis que la me´thode Monte
Carlo introduit des ﬂuctuations qui induisent un signal bruite´. Malgre´ ces
diﬀe´rences, les trois types de codes rendent bien compte de la the´orie et res-
tent sensiblement e´quivalents pour le proble`me lie´ a` ce cas simple.
Aujourd’hui, la majorite´ des calculs entrepris par les codes de transfert
du rayonnement sont des e´tapes post-traitement e´tablies sur les donne´es
pre´alablement acquises de l’e´volution du champ de matie`re noire et de l’hy-
drodynamique du gaz. Ce genre d’approximation ne permet pas de prendre
en compte la re´troaction du rayonnement sur le chauﬀage du gaz de manie`re
cohe´rente. Cela me`ne a` une surestimation de la formation de sources ionisantes
du fait que le chauﬀage du gaz et sa photo-e´vaporation est cense´ supprimer la
formation stellaire de certains sites. Certaines e´tudes ont inclus “a` la vole´e”
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Fig. 2.3 – Figure extraite de Iliev et al. 2006a. La ﬁgure montre la comparaison
entre trois codes de l’e´volution d’une re´gion HII autour d’une source ﬁxe. Les
trois codes sont repre´sentatifs de chacune des diﬀe´rentes approches explique´es
en section 2.1.2.2. Le premier est le code C2 − Ray de Mellema et al. (2006)
base´ sur l’approche de trace´ de rayons, le second est le code OTVET de Gnedin
& Abel (2001) base´ sur la prescription aux moments et le troisie`me est le code
CRASH de Maselli et al. (2003) base´ sur l’approche Monte Carlo.
la suppression de sources ionisantes dans les halos qui sont aﬀecte´s par la
re´troaction du rayonnement (voir Iliev et al. 2007 par exemple) mais sans
changer la dynamique du gaz sous-jacente. Une autre solution a vu le jour
avec l’ave`nement d’une nouvelle ge´ne´ration de codes de transfert du rayon-
nement qui ont pour vocation de coupler l’e´volution hydrodynamique avec le
transfert : les codes “hydro-RT” (pour hydrodynamic et Radiative Transfer).
La de´marche consiste a` re´soudre dans un meˆme pas de temps l’e´volution du
champ de densite´ de matie`re noire, du gaz et le transport des photons tout en
tenant compte de leur action sur le gaz. Ainsi des auteurs comme Whalen &
Norman (2006), Krumholz et al. (2007), Altay et al. (2008), Pawlik & Schaye
(2008), Petkova & Springel (2009), Whalen & Norman (2011), Wise & Abel
(2011) et Rosdahl et al. (2013) ont de´veloppe´ re´cemment de tels codes qui
accroissent la pre´cision de la physique mise en jeu pour e´tudier la pe´riode de
re´ionisation mais en augmentant conside´rablement le temps de calcul.
2.1.2.3 La taille des simulations
Un proble`me substantiel dans la mode´lisation du processus de re´ionisation
re´side dans la taille et la re´solution des simulations. En eﬀet, il y a une
compe´tition entre les diﬀe´rentes e´chelles physiques a` re´soudre pour propre-
ment mode´liser le phe´nome`ne et la taille des boˆıtes cosmologiques conside´re´es
qui doivent eˆtre assez grandes pour e´luder les proble`mes de variance cosmique.
D’un cote´ une assez bonne re´solution en masse doit eˆtre adopte´e avec un
nombre assez important de particules de matie`re noire pour la formation des
diﬀe´rents halos. D’autre part le nombre de particules de gaz, si l’hydrodyna-
mique est calcule´e au moyen de codes SPH, doit lui aussi eˆtre assez e´leve´.
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Enﬁn, une bonne re´solution spatiale doit e´galement eˆtre conside´re´e en vue de
tenir compte le plus pre´cise´ment possible de la physique relative aux diﬀe´rentes
e´chelles mises en jeu. Le proble`me est alors le suivant : comment conside´rer des
tailles de boˆıtes tre`s grande (typiquement de l’ordre d’une centaine de Mpc/h)
tout en gardant une re´solution des simulations assez ﬁne pour re´soudre la
physique a` toutes les e´chelles d’inte´reˆt.
Des e´tudes (voir Barkana & Loeb 2004 et Iliev et al. 2006a) ont montre´ que
la taille de l’Univers simule´ pour capturer l’entie`rete´ du proble`me doit eˆtre
d’une centaine de Mpc/h. Ces grandes tailles sont ne´cessaires pour e´viter les
proble`mes de variance cosmique et pre´senter un champ de halos de matie`re
noire acceptable. De plus ces grandes e´chelles sont requises pour simuler le
processus de re´ionisation en vue de la taille typique des re´gions HII lors de
cette pe´riode. En eﬀet, Furlanetto et al. (2004b) et Furlanetto et al. (2006a)
ont montre´ que la taille typique des re´gions HII est de l’ordre d’une dizaine
de Mpc/h. Il devient alors ne´cessaire de simuler des volumes plus larges pour
obtenir un e´chantillon statistique correct de re´gions ionise´es re´solues.
En section 1.1.3 du chapitre 1, nous avons vu qu’il existe une large gamme
de masse pour les halos de matie`re noire qui forment des e´toiles. Les mini-
halos de l’ordre de 105 − 108 M⊙ seraient les premie`res sources ionisantes dans
l’histoire cosmique. Pour re´soudre des gammes de masses aussi petites dans des
simulations a` grandes e´chelles, il est ne´cessaire d’utiliser un tre`s grand nombre
de particules et donc d’avoir une tre`s bonne re´solution en masse. Il est tre`s
diﬃcile de re´soudre les mini-halos et il est alors souvent fait l’approximation
selon laquelle les nuages mole´culaires responsables de la formation stellaire au
sein de ces halos sont tre`s rapidement de´truits par le fond de photons Lyman-
Werner. Seuls les halos a` refroidissement atomiques sont alors conside´re´s ce qui
re´duit le proble`me de la re´solution en masse. Or ces types de halos pre´sentent
des masses supe´rieures a` 108 M⊙ ce qui ne´cessite toujours un grand nombre
de particules. Pour donner une illustration, conside´rons une taille de boˆıte
de 100 Mpc/h de cote´. Conside´rons e´galement qu’il faut un minimum de 30
particules pour identiﬁer correctement un halo. Dans ce cas pre´cis, si l’objectif
est de re´soudre des halos de 108 M⊙/h, il faut alors un minimum d’environ
20 milliards de particules (voir Trac & Gnedin 2009) a` l’inte´rieur du volume
spe´ciﬁe´. Dans l’optique de re´soudre la formation stellaire, la re´solution spatiale
des simulations doit e´galement eˆtre e´leve´e en vue de re´soudre la structure du
gaz a` l’inte´rieur des halos. En eﬀet, Aubert & Teyssier (2010) ont montre´ que
pour obtenir une histoire d’e´mission de photons converge´e a` tout les instants,
il faut prendre une taille de boˆıte de 12.5 Mpc/h au minimum pour une grille
compose´e de 10243 cellules. Or cette taille de boˆıte est trop petite pour rendre
compte des eﬀets de variance cosmique et capter les rares pics dans le champs
de densite´ et il est aujourd’hui impossible d’atteindre cette re´solution a` grande
e´chelle.
En pratique il est tre`s diﬃcile, a` l’heure actuelle, de faire des calculs aux
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re´solutions en masses et spatiales ne´cessaires. Beaucoup d’approximations sont
alors conside´re´es en vue de contraindre la re´solution des cibles des photons
ionisants dans des simulations d’une taille de l’ordre de la centaine de Me´ga-
parsec. A partir de simulations a` plus petites e´chelles de l’ordre de quelques
Me´ga-parsecs, il est possible de de´crire statistiquement l’Univers a` cette e´chelle
et d’utiliser cette description dans des simulations a` plus grandes e´chelles qui
re´solvent l’abondance de sources. Un exemple est l’approche nomme´e “clum-
ping factor approach” ou` la description du taux de recombinaison moyenne´e
en volume calcule´e a` partir de simulations a` petites e´chelle est utilise´e dans
des simulations a` grandes e´chelles pour de´crire la structure du milieu inter-
galactique (IGM) qui n’est pas re´solue dans chacune des cellules (voir Kohler
et al. 2007 et McQuinn et al. 2007 par exemple). Un autre exemple est l’utilisa-
tion de simulations a` haute re´solution qui re´solvent les mini-halos. L’abondance
de ces objets est alors calcule´e dans ces simulations et sert a` peupler des calculs
a` grandes e´chelles, qui n’arrivent pas a` re´soudre les e´chelles concerne´es, avec
un nombre de mini-halos calibre´ dans chaque cellule (voir par exemple Ahn
et al. 2012 pour un mode`le re´cent). L’ave`nement des techniques AMR dans
les simulations a` grandes e´chelles permet aussi de zoomer dans les lieux de
sur-densite´s dans l’optique de faire un traitement plus pre´cis de la physique
aux petites e´chelles.
En ce qui concerne le transfert du rayonnement, il est e´galement tre`s com-
plique´ de re´soudre la propagation des fronts ionisants de manie`re explicite. En
eﬀet, le pas de temps minimal ∆t requis est re´gi par la condition de courant :
3c∆t
∆x
< 1 (2.3)
avec ∆x la taille de la cellule d’une grille et c la vitesse de la lumie`re. Dans
le cadre de simulations cosmologiques cela peut conduire a` une valeur tre`s
petite pour le pas de temps, ce qui fait e´voluer le calcul tre`s lentement. En vue
d’augmenter ce pas de temps, une des solutions consiste a` utiliser une valeur
de la vitesse de la lumie`re re´duite dans les codes de transfert du rayonnement
(voir Gnedin & Abel 2001 pour l’introduction de la ‘reduced speed of light
approximation’ (RSLA)). Une nouvelle valeur
∼
c de la vitesse de la lumie`re
est utilise´e telle que 10−3 <
∼
c /c < 1, ce qui a pour conse´quence de faire
diminuer ∆t. Une telle technique introduit donc une approximation dans les
calculs mais sans engendrer de conse´quences de`s que le phe´nome`ne e´tudie´ a
une vitesse de propagation infe´rieure a` la valeur de
∼
c utilise´e (ce qui est le
cas par exemple pour l’expansion de certaines re´gions HII) (voir Aubert &
Teyssier 2008). Re´cemment, Rosdahl et al. (2013) ont donne´ une expression
pour calculer la vitesse minimale de la lumie`re requise dans des simulations
nume´riques. Ils ont montre´ que ce temps peut eˆtre calcule´ comme ceci :
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fc = min(1;∼ 10× tcross/τsim) (2.4)
avec fc =
∼
c /c, tcross le temps de passage de la lumie`re dans le milieu
conside´re´, et τsim est la plus petite e´chelle de temps dont on doit tenir compte
dans la simulation (qui peut eˆtre par exemple la dure´e de vie d’une e´toile io-
nisante dans des simulations ou` l’impact de la re´troaction d’une e´toile sur le
milieu inter-stellaire est e´tudie´). Le tableau 1 de Rosdahl et al. (2013) donne
des valeurs typiques de fc pour l’expansion de front ionisants dans des simu-
lations de l’e´chelle inter-galactique a` l’e´chelle inter-stellaire. Ils montrent ainsi
que pour e´tudier la propagation de photons dans le milieu inter-stellaire de la
Voie Lacte´e une valeur de fc,min = 3×10
−2 doit eˆtre utilise´e alors que dans des
nuages de gaz, une valeur bien infe´rieure de fc,min = 6×10
−4 peut eˆtre utilise´e
en regard de la plus forte densite´ du milieu conside´re´. En revanche, pour la
propagation des fronts ionisants dans le milieu inter-galactique, ils concluent
qu’une valeur de la vitesse de la lumie`re proche de la valeur re´elle doit eˆtre
utilise´e.
2.1.2.4 Le code ATON pour le transfert du rayonnement
Dans cette section, il sera fait une pre´sentation du code de transfert du
rayonnement utilise´ dans le cadre de cette the`se : le code ATON (Aubert
& Teyssier 2008 et Aubert & Teyssier 2010). C’est un code qui utilise une
me´thode aux moments qui permet de re´soudre les e´quations de conservations
lie´es a` l’hydrodynamique des photons. L’e´quation du transfert du rayonnement
est la suivante :
1
c
∂Iν
∂t
+ ~n.~∇Iν = −κνIν + ην (2.5)
avec Iν(~x, ~n, t) l’intensite´ spe´ciﬁque du rayonnement, κν(~x, ~n, t) le coeﬃcient
d’absorption du rayonnement et ην(~x, ~n, t) le terme source du rayonnement. Ces
trois quantite´s de´pendent toutes de la position ~x, de la direction de propagation
des photons ~n, de la fre´quence ν et du temps t. Dans le contexte de l’ionisation
de l’hydroge`ne, le coeﬃcient d’absorption du rayonnement est de´ﬁni comme
tel :
κν = σνnH (2.6)
avec σν la section eﬃcace de photo-ionisation de l’hydroge`ne neutre et nH
la densite´ d’hydroge`ne neutre. L’approche aux moments de ATON a pour
de´marche de conside´rer les deux premiers moments de Iν(~x, ~n, t) :
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∂Nν
∂t
+ ~∇. ~Fν = −κνcNν + Sν (2.7)
et
∂ ~Fν
∂t
+ c2~∇.Pν = −κνc ~Fν (2.8)
Avec les e´quations 2.7 et 2.8 repre´sentant respectivement les moment d’ordre
ze´ro et un de Iν(~x, ~n, t) qui donne l’e´volution de la densite´ nume´rique locale
de photons Nν et de leur ﬂux ~Fν . Le terme
Sν =
.
N
∗
ν +
.
N
rec
ν (2.9)
repre´sente le terme source de photons avec
.
N
∗
ν le taux de photons ionisants
e´mis par les e´toiles et les quasars et
.
N
rec
ν est le taux de photons e´mis duˆ a` la
recombinaison des atomes d’hydroge`nes. Pν est le tenseur de pression (moment
d’ordre deux de Iν(~x, ~n, t)) qui est obtenu par la relation de fermeture suivante :
Pν = DNν (2.10)
ou` D est le tenseur d’Eddington. ATON se base sur l’approximation dite
‘M1’ pour la de´ﬁnition du tenseur d’Eddington. Elle de´compose la ge´ome´trie
du rayonnement en une partie d’e´volution isotrope et une autre directionnelle
tel que :
D =
1− χ
2
I+
3χ− 1
2
~u⊗ ~u (2.11)
ou` I est la matrice identite´ et ~u est un vecteur unitaire aligne´ avec la direc-
tion du ﬂux. Dans le mode`le M1, le facteur d’Eddington est de´ﬁni comme tel
(voir Levermore 1984, Dubroca & Feugeas 1998 et Gonza´lez et al. 2007) :
χ =
3 + 4|~f |2
5 + 2
√
4− 3|~f |2
(2.12)
ou` f est le ﬂux re´duit tel que :
~f =
~Fν
cNν
= f~u (2.13)
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avec c la vitesse de la lumie`re. L’e´quation 2.11 montre que si f = 0 alors le
rayonnement est totalement isotrope avec D = 1/3I alors que pour f = 1 il
devient comple`tement directionnel avec D = ~u⊗ ~u.
En ne conside´rant que l’hydroge`ne et un seul groupe de photons ionisants
avec une fre´quence ν ≥ νH = 13.6 eV, la densite´ nume´rique de photons ioni-
sants s’e´crit :
NγH =
∫
∞
νH
Nνdν (2.14)
Conside´rant cette dernie`re e´quation et les e´quations 2.6 et 2.9, les e´quations
2.7 et 2.8 peuvent se re´e´crire comme ceci :
∂Nγ
∂t
+ ~∇. ~Fγ = −nHcσγNγ + nenHII(αA − αB)+
.
N
∗
γ (2.15)
et
∂ ~Fγ
∂t
+ c2~∇.Pγ = −nHcσγ ~Fγ (2.16)
Dans cette re´e´criture, le terme
.
N
rec
ν de l’e´quation 2.9 est remplace´ par :
.
N
rec
γ =
∫
∞
νH
nenHII
.
ǫHII (ν, T ) = nenHII(αA − αB) (2.17)
avec αA(T ) et αB(T ) les coeﬃcients A et B de recombinaison de l’hydroge`ne
ionise´ dont les valeurs utilise´es dans ATON sont issues des ajustements de Hui
& Gnedin (1997).
ATON prend e´galement en compte le suivi de l’e´volution chimique de l’hy-
droge`ne et de la tempe´rature en vue de re´soudre les e´quations 2.15 et 2.16.
L’e´volution de l’e´tat de l’hydroge`ne est dicte´e par une compe´tition entre l’io-
nisation collisionnelle, la photo-ionisation et la recombinaison. L’e´volution de
la densite´ nume´rique d’atomes d’hydroge`ne neutre est donne´e par l’e´quation
suivante :
D
Dt
(nH) = αAnenHII − βnenH − ΓγHnH (2.18)
avec
ΓγH = cσγNγ (2.19)
le taux de photo-ionisation de l’atome d’hydroge`ne.
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Le refroidissement radiatif ainsi que le photo-chauﬀage sont pris en compte
en re´solvant l’e´quation suivante pour ’e´volution de l’e´nergie thermique du gaz :
ρ
D
Dt
(
e
ρ
)
= H − Λ (2.20)
avec
e =
3
2
ntotkBT (2.21)
et
ρ =
mpnH tot
X
(2.22)
ou` mp est la masse du proton, nH tot le nombre total de noyau d’hydroge`ne
et X = 0.76.
Le taux de refroidissement Λ (en erg s−1cm−3) est calcule´ en utilisant les
ajustements de Hui & Gnedin (1997) etMaselli et al. (2003). Le taux de chauf-
fage (en erg s−1cm−3) duˆ a` la photo-ionisation H est calcule´ comme ceci :
H = nH
.
ǫH (2.23)
avec
.
ǫH=
∫
∞
νH
(hν − hνH)σνNνdν = cǫγσγNγ (2.24)
Dans les calculs de ATON, un mode`le de spectre correspondant a` un corps
noir a` 50 000 Kelvins est utilise´. Un tel spectre est tre`s proche de celui pre´sente´
par des amas d’e´toiles ou des petites galaxies avec une IMF de Salpeter prenant
en compte des e´toiles dont la gamme de masses est comprise entre une et cent
masses solaires (voir Baek et al. 2009). Avec cette approximation, l’e´nergie des
photons ionisants est ǫγ = 29.65 eV et σγ = 1.63× 10
−18 cm2.
Nume´riquement, les e´quations aux diﬀe´rences ﬁnies suivantes sont re´solues
(donne´es ici en une dimension) :
(Nγ)
n+1
i − (Nγ)
n
i
∆t
+
(Fγ)
m
i+1/2 − (Fγ)
m
i−1/2
∆x
= 0 (2.25)
et
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(Fγ)
n+1
i − (Fγ)
n
i
∆t
+ c2
(Pγ)
m
i+1/2 − (Pγ)
m
i−1/2
∆x
= 0 (2.26)
avec i l’indice de la cellule, La fonction de ﬂux F = (Fγ, Pγ)
T e´tant e´value´e
aux inter-cellules indexe´es i+ 1/2. En notant
U = (Nγ, Fγ)
T (2.27)
le ﬂux a` l’interface des cellules est tel que :
Fmi+1/2 = F(U
m
i ,U
m
i+1) (2.28)
Dans ATON, il y a alors deux possibilite´s pour e´valuer la fonction de ﬂux a`
l’interface des cellules. La premie`re est la fonction de ﬂux de Harten–Lax–van
Leer telle que (HLL, Harten et al. 1983) :
(FHLL)
m
i+1/2 =
λ+Fmi − λ
−Fmi+1 + λ
+λ−(Umi+1 − U
m
i )
λ+ − λ−
(2.29)
avec
λ+ = max(0, λmax) (2.30)
et
λ− = min(0, λmin) (2.31)
les valeurs propres maximum et minimum de la matrice Jacobienne du
syste`me e´value´es dans la cellule i et i + 1 (voir plus de de´tails dans Gonza´lez
et al. 2007). La deuxie`me est la fonction de ﬂux de Global Lax Friedrich (GLF)
telle que :
(FGLF)
m
i+1/2 =
Fmi + F
m
i+1
2
−
c
2
(Umi+1 − U
m
i ) (2.32)
Le ﬂux GLF est plus simple et plus rapide a` mettre en place mais souﬀre
d’une diﬀusion plus importante.
ATON re´sout ces e´quations de manie`re explicite, c’est a` dire en prenant le
temps m = n. Une telle re´solution des e´quations est facile a` mettre en place
et pre´sente l’avantage d’eˆtre stable a` condition d’adopter un pas de temps ∆t
assez petit en vue de satisfaire la condition de courant telle que :
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3c∆t
∆x
< 1 (2.33)
avec c la vitesse de la lumie`re et ∆x la taille d’une cellule de la grille. En
revanche, il pre´sente le de´savantage d’eˆtre tre`s couˆteux en temps en regard
d’un sche´ma de re´solution implicite (m = n + 1). Cette diﬃculte´ est mise a`
mal du fait que les calculs sont exe´cute´s sur carte graphique (GPU) ce qui est
environ 80 fois plus rapide que les calculs sur processeur (CPU).
Il est e´galement a` noter que la version du code utilise´e dans le cadre de
cette the`se est mono-longueur d’onde (La longueur d’onde correspondante a`
l’e´nergie moyenne d’un corps noir a` 50 000 K, soit 29.65 eV), ce qui vient
tre`s re´cemment d’eˆtre enrichi par une imple´mentation multi-longueurs d’onde.
De plus, dans les travaux pre´sente´s tout au long de cette the`se, le code de
transfert a e´te´ utilise´ en post-traitements sur les donne´es RAMSES alors que
depuis re´cemment une version couple´e des deux codes a vu le jour (voir Rosdahl
et al. 2013).
2.2 Me´thodes d’analyse de l’e´volution de la
re´ionisation
Une fois un mode`le adopte´ pour faire des simulations de la pe´riode de
re´ionisation et une fois que celles-ci sont obtenues, il ne reste plus qu’a` en faire
l’analyse. On se focalise ici sur les me´thodes d’analyses visant a` contraindre le
processus de re´ionisation en termes de ge´ome´trie et de re´gions HII en e´volution,
ce qui constitue l’objet de cette the`se. Tout comme la simulation en elle-meˆme,
l’analyse est une taˆche ardue du fait qu’elle s’ope`re sur de grands volumes de
donne´es. La majorite´ des analyses de simulations a` l’heure actuelle se focalisent
sur l’e´tude de quantite´s globales. Dans cette section il sera fait un inventaire
des diﬀe´rentes techniques d’analyses couramment utilise´es et dans le chapitre
suivant j’expliquerai en de´tails la nouvelle technique d’analyse mise au point
et qui a constitue´ une partie importante du travail de cette the`se.
2.2.1 Les cartes de fraction d’ionisation et de redshift
de re´ionisation
Une premie`re analyse rapide des simulations consiste simplement a` regar-
der l’allure des cartes d’ionisation. Plusieurs auteurs (Gnedin 2000a, Iliev et al.
2006b, Shin et al. 2008, Aubert & Teyssier 2008 et Friedrich et al. 2011 par
exemple) se sont ainsi penche´s sur l’e´tude de la variation du champs d’ionisa-
tion a` un ou divers instants dans la simulation en vue de caracte´riser l’e´volution
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des diﬀe´rentes re´gions HII. La ﬁgure 2.4 extraite de Shin et al. (2008) montre
l’e´volution avec le temps du champ ionise´ pris sur une meˆme tranche du cube
de la simulation. Ce genre d’e´tude permet d’avoir une vision rapide du pro-
cessus de fusion des re´gions et de statuer sur le moment ou` la re´ionisation est
acheve´e dans les simulations.
De plus de telles cartes d’ionisations peuvent e´galement eˆtre rapproche´es de
cartes du champ de densite´ (voir Finlator et al. 2009b) ou de tempe´rature (voir
Trac et al. 2008). Ces deux e´tudes ont en eﬀet calcule´ des cartes de redshift
d’ionisation zreion des diﬀe´rentes cellules de leurs grilles a` partir des cartes d’io-
nisation. En ﬁgure 2.5, une repre´sentation est donne´e d’un tel type de carte
extraite de Trac et al. (2008) ou` la comparaison est entreprise avec la carte de
tempe´rature associe´e prise au moment de la re´ionisation dans la simulation.
Cela a permis de voir que les zones de faible densite´ ionise´es et chauﬀe´es en pre-
mier pre´sentaient des tempe´ratures plus faibles en ﬁn de re´ionisation. Finlator
et al. (2009b) ont par exemple obtenu des cartes du redshift de re´ionisation des
diﬀe´rentes cellules de leurs grilles qu’ils ont compare´ aux cartes de sur-densite´
ρ/〈ρ〉 prises au moment de la re´ionisation a` z = 6.49 pour voir quelles zones
ont e´te´ re´ionise´es en premier. De cette e´tude, ils ont conclu que les ﬁlaments de
gaz tendent a` eˆtre re´ionise´s tardivement apre`s les vides dans leurs simulations,
donc un sce´nario qui ne serait pas purement “inside-out”.
2.2.2 L’e´volution de la fraction ionise´e moyenne
La plupart des e´tudes dans la litte´rature (voir Gnedin 2000a, Sokasian et al.
2003, Iliev et al. 2006b, Zahn et al. 2007, Aubert & Teyssier 2010 et beaucoup
d’autres) se focalisent e´galement sur l’e´volution avec le redshift de la fraction
ionise´e (ou neutre) moyenne dans toute la boˆıte simule´e. L’e´tude de l’e´volution
de ces quantite´s se retrouve dans la majorite´ des e´tudes entreprises ayant pour
but de simuler la pe´riode de re´ionisation. La fraction ionise´e moyenne ponde´re´e
en volume 〈fHII〉V ou 〈x〉V a` un instant donne´ dans la simulation se calcule
comme ceci :
〈fHII〉V = 〈x〉V =
n∑
i=0
xi
n
(2.34)
avec xi = nHIIi/nHi , ou` nHIIi repre´sente le nombre d’atomes d’hydroge`ne
ionise´s dans la cellule i et nHi est le nombre d’atomes d’hydroge`ne total (ionise´s
et neutres) dans la cellule i. n repre´sente le nombre total de cellules de la boˆıte
de simulation. La fraction d’atomes neutres 〈fHI〉V ponde´re´e en volume est
ensuite aise´ment calcule´e telle que 〈fHI〉V = 1− 〈x〉V . Ces deux quantite´s sont
donc tre`s faciles et tre`s rapides a` calculer, et ce, dans tout les instantane´s
de la simulation. De plus elles sont directement comparables avec les mesures
59
2.2 Me´thodes d’analyse de l’e´volution de la re´ionisation
Fig. 2.4 – Evolution a` diﬀe´rents redshifts de la fraction d’hydroge`ne ionise´ sur
une meˆme tranche du cube de simulation. Les re´gions en noir sont les re´gions
fortement ionise´es tandis que les zones blanches correspondent aux re´gions
avec une fraction ionise´e infe´rieure a` 50 %. La ﬁgure est extraite de Shin et al.
(2008).
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Fig. 2.5 – Exemple de cartes de redshifts de re´ionisation zreion compare´es aux
champs de tempe´rature pris au moment de la re´ionisation. La ﬁgure est extraite
de Trac et al. (2008).
obtenues par les observations comme celle de Fan et al. (2006) qui trouve une
valeur de 1− xV ∼ 10
−4 a` z=6.
L’analyse de l’e´volution de ces quantite´s permet de quantiﬁer comment les
diﬀe´rents parame`tres mis en jeu dans les simulations inﬂuent sur le de´roulement
ge´ne´ral du processus de re´ionisation. C’est une indication du moment a` partir
duquel les diﬀe´rentes sources ionisantes apparaissent dans la simulation. Cela
permet e´galement de statuer sur le moment pre´cis ou la fraction d’hydroge`ne
neutre diminue violemment lorsque les diverses re´gions HII ﬁnissent par fusion-
ner entre elles. C’est donc un bon indicateur du de´but et de la ﬁn de la pe´riode
de re´ionisation pre´sente´e par diﬀe´rents mode`les, ce qui peut directement eˆtre
confronte´ aux observations des quasars a` haut redshift a` partir desquelles le
calcul de 〈x(z)〉V peut eˆtre entrepris et qui indiquent une re´ionisation a` z ∼ 6
(voir Fan et al. 2006). On peut notamment citer les travaux de Aubert & Teys-
sier 2010 ou` l’e´tude de la variation de la fraction d’e´chappement des photons
a e´te´ entreprise en vue de faire coller les observations avec la variation de la
fraction ionise´e moyenne extraite des simulations. En ﬁgure 2.6 il est montre´
un autre exemple d’e´tude de l’e´volution de la fraction ionise´e et de la fraction
de neutre avec le redshift. La ﬁgure est extraite de Croft & Altay (2008) et
montre comment diﬀe´rents parame`tres utilise´s dans les mode`les peuvent in-
ﬂuer drastiquement sur l’e´volution des ces deux quantite´s. La ﬁgure montre
bien que les diﬀe´rentes hypothe`se mises en jeu (la taille de boˆıte conside´re´e,
les diﬀe´rents spectres utilise´s pour les sources, la prise en compte de recombi-
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naison des atomes, etc ...) dans la simulation me`nent a` des histoires globales
de re´ionisation diﬀe´rentes avec des redshifts ou` la fraction de neutre diminue
qui sont diﬀe´rents.
Une alternative a` l’e´tude de cette fraction moyenne ponde´re´e en volume
consiste en la conside´ration de l’e´volution des meˆmes quantite´s ponde´re´es en
masse. La fraction ionise´e 〈fHII〉m ponde´re´e en masse est calcule´e comme ceci :
〈fHII〉m = 〈x〉 =
n∑
i=0
xi
mi
n
(2.35)
avecmi la masse de gaz dans la cellule i. L’e´tude du rapport 〈fHII〉m/〈fHII〉V
de la fraction ionise´e moyenne ponde´re´e en masse sur celle ponde´re´e en volume
permet de savoir quelles re´gions sont plus ou moins ionise´es par rapport a` leur
contenu en masse. Iliev et al. (2006b) montre en eﬀet que ce rapport est e´gal
a` la densite´ de gaz moyenne dans les re´gions ionise´es en unite´ de la densite´
moyenne de l’Univers :
〈fHII〉m
〈fHII〉V
=
1
ρ
Mionise´
Vionise´
(2.36)
Pour des rapport 〈fHII〉m/〈fHII〉V > 1 la simulation tend a` pre´senter plus de
re´gions sur-denses qui sont ionise´es compare´ aux re´gions de faible densite´. Pour
des rapports 〈fHII〉m/〈fHII〉V < 1 la simulation pre´senterait alors la tendance
inverse. Typiquement, il est attendu que ce rapport varie entre des valeurs
supe´rieures a` 1 et tende ensuite vers 1 indiquant que les re´gions sur-denses
qui tracent les sources soient re´ionise´es en premier avant les vides en ﬁn de
re´ionisation.
2.2.3 Spectres de puissance
Une technique qui donne une information plus ﬁne sur l’e´volution spatiale
du phe´nome`ne consiste en l’e´tude du spectre de puissance du champ ionise´
dans diﬀe´rents instantane´s des simulations (voir Iliev et al. 2006b, McQuinn
et al. 2007 et Zahn et al. 2007 par exemple). La ﬁgure 2.7 extraite de McQuinn
et al. 2007 montre a` titre d’exemple un tel spectre de puissance calcule´ a` trois
redshifts diﬀe´rents au cours d’une simulation pour quatre mode`les diﬀe´rents.
Un tel spectre de puissance en trois dimension du champs ionise´ est calcule´
comme tel :
∆(k)2 =
k3
2π2V
∫
δ(~x)e−i
~k.~xd3x (2.37)
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Fig. 2.6 – Exemple d’e´volution avec le redshift de la fraction d’hydroge`ne
ionise´ (bas) et de la fraction d’hydroge`ne neutre (haut). La ﬁgure est extraite
de Croft & Altay (2008) et montre comment l’inﬂuence des parame`tres des
simulations (comme la taille de boˆıte conside´re´e, les diﬀe´rents spectres utilise´s
pour les sources ou encore la prise en compte de recombinaison) inﬂuent sur
l’e´volution des deux quantite´s.
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Fig. 2.7 – Exemple d’e´tude du spectre de puissance du champ ionise´. L’image
est extraite de McQuinn et al. (2007) ou` ∆xx(k)
2 = k3Pxx(k)/2π
2. le spectre
de puissance est montre´ pour trois instantane´ a` trois redshift diﬀe´rents. Pour
chaque instantane´ le spectre de puissance de quatre mode`les est montre´ ou`
l’e´missivite´ des sources est diﬀe´rente (voir McQuinn et al. 2007).
avec V = L3 ou` L est la taille d’un cote´ du cube de la simulation, ~k =
(2π/L)~n avec ~n un vecteur unitaire et δ(~x) est la valeur de la fraction ionise´e
en ~x.
Le calcul du spectre de puissance est un indicateur des e´chelles ca-
racte´ristiques dominantes dans le champs ionise´. C’est donc une premie`re in-
formation sur la taille typique des re´gions HII a` divers instants d’une simu-
lation. L’e´tude de l’e´volution avec le redshift du spectre de puissance permet
donc de suivre de manie`re indirecte le processus de fusion des re´gions en un
re´seau large ionise´, ce qui se traduira notamment par un pic de puissance aux
grandes e´chelles lorsqu’une grande re´gion HII dominera le champ total. C’est
ce qui est observe´ en ﬁgure 2.7 avec une augmentation de la puissance aux
grandes e´chelles lorsque le redshift conside´re´ diminue.
De manie`re similaire, des e´tudes (voir Baek et al. 2009, Mao et al. 2012 et
Iliev et al. 2012 par exemple) se sont concentre´es sur le calcul du spectre de
puissance de la diﬀe´rence de tempe´rature de brillance δTb de la raie a` 21 cm de
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Fig. 2.8 – Exemple de spectres de puissance de la diﬀe´rence de tempe´rature
de brillance de la raie a` 21 cm δTb de l’hydroge`ne neutre. La ﬁgure est extraite
de Baek et al. (2009) et montre le calcul du spectre de puissance dans une
simulation au moment ou` 〈xH〉 = 0.5. Les diﬀe´rents spectres sont calcule´s de
quatre manie`res diﬀe´rentes avec une formulation diﬀe´rente pour le calcul de la
tempe´rature de spin TS de la raie a` 21 cm.
l’hydroge`ne neutre (voir section 1.2.3 du chapitre 1). En ﬁgure 2.8, un exemple
est donne´ du calcul de tel spectres de puissance. La ﬁgure est extraite de
Baek et al. (2009) et confronte quatre spectres de puissance diﬀe´rents calcule´s
en conside´rant diﬀe´rents cas pour l’expression de la tempe´rature de spin de
la raie a` 21 cm de l’hydroge`ne neutre. L’e´tude de cette quantite´ permettra
de fournir une mesure directement comparable aux observations mene´es par
les futurs interfe´rome`tres qui e´tudieront le signal de la raie a` 21 cm durant
la pe´riode de re´ionisation. Les mesures faites par GMRT permettent de´ja` de
donner les premie`res contraintes sur l’e´volution du spectre de puissance durant
cette pe´riode (Paciga et al. 2011).
2.2.4 La profondeur optique Thompson
En vue de faire des comparaisons entre les simulations et les observations,
une autre quantite´ extraite des simulations qui est couramment e´tudie´e (voir
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Iliev et al. 2006b, Aubert & Teyssier 2010, Ahn et al. 2012 et Chardin et al.
2012 parmi d’autres) est l’e´volution de la profondeur optique Thompson avec
le redshift qui quantiﬁe le phe´nome`ne de diﬀusion des photons du CMB sur les
e´lectrons relaˆche´s pendant la re´ionisation. La profondeur optique Thompson
est calcule´e comme ceci :
τ(z) = cσt
∫ 0
z
ne(z)
dt
dz
dz (2.38)
avec c la vitesse de la lumie`re, σt la section eﬃcace de la diﬀusion Thompson
de l’e´lectron et ne(z) =< x(z) > nH(z) est la densite´ d’e´lectron relaˆche´ par
atome d’hydroge`ne au redshift z.
En plus des diﬀe´rents tests the´oriques, l’e´tude de l’e´volution de cette quan-
tite´ est directement comparable avec les observations faites de cette mesure.
La ﬁgure 2.9 montre la mesure de cette quantite´ eﬀectue´e dans les simula-
tions de Iliev et al. (2006b). Elle montre une bonne correspondance avec les
observations entreprises par WMAP-1 par exemple avec une valeur dans l’inter-
valle d’erreur fourni a` un sigma. En revanche la dernie`re valeur en date pour
la profondeur optique est de τ = 0.089 ± 0.032 (voir Planck Collaboration
et al. 2013), ce qui est signiﬁcativement diﬀe´rent. L’objectif des simulations
est d’arriver a` rendre compte de la bonne profondeur optique observe´e, ce qui
commence a` de plus en plus eˆtre le cas. En eﬀet, l’e´tude de Ahn et al. (2012) a
re´cemment permis de montrer que la prise en compte de l’inﬂuence des mini-
halos de matie`re noire dans le budget des sources ionisantes permettait de
s’approcher de la bonne valeur de la profondeur optique mesure´e. En eﬀet la
prise en conside´ration de ce type de halos aurait pour conse´quence de rallonger
la pe´riode de re´ionisation, ce qui aurait pour eﬀet d’augmenter la valeur ob-
serve´e de la profondeur optique Thompson. Il faut cependant garder a` l’esprit
que les contraintes observationnelles relatives a` cet eﬀet sont calcule´es sur des
quantite´s de gaz inte´gre´es et sont donc diﬃciles a` utiliser en vue de contraindre
diﬀe´rents scenarii du de´roulement de la pe´riode de re´ionisation.
2.2.5 Tailles des re´gions HII
Une autre technique utilise´e consiste en l’e´tude de la distribution de la taille
des re´gions HII dans un instantane´ donne´ des simulation ou bien a` plusieurs ins-
tants (voir par exemple McQuinn et al. 2007, Zahn et al. 2007, Shin et al. 2008,
Friedrich et al. 2011 et Chardin et al. 2012). Cette technique apporte des infor-
mations supple´mentaires en regard des quantite´s mentionne´es auparavant. En
eﬀet, elle permet de caracte´riser en moyenne le caracte`re local du champ d’io-
nisation en calculant la taille typique des re´gions ge´ne´re´es par une ou quelques
sources ionisantes. Cela peut eˆtre vu comme une information comple´mentaire
de l’e´tude du spectre de puissance du champs ionise´ qui donne des e´chelles
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Fig. 2.9 – Exemple d’e´tude de l’e´volution avec le redshift de la profon-
deur optique Thompson. La ﬁgure est extraite de Iliev et al. (2006b). Une
repre´sentation de la valeur la plus probable a` un sigma de la profondeur op-
tique e´tablie par WMAP-1 (voir Spergel et al. 2003) est donne´e par les ligne
horizontales (τ = 0.17 ± 0.04) et montre une bonne correspondance avec la
simulation. Aujourd’hui, avec les derniers re´sultats de Planck (Planck Colla-
boration et al. 2013), cet accord n’est plus re´alise´.
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caracte´ristiques mais pas une distribution totale des diﬀe´rentes tailles.
Ce genre de technique s’appuie sur l’identiﬁcation des diﬀe´rentes re´gions
HII dans les divers instantane´s des simulations. Plusieurs possibilite´s sont
envisageables en vue de re´aliser cette identiﬁcation comme les algorithmes
friends-of-friends (FOF) ou encore la Spherical Averaged method (Voir section
3.2.2 du chapitre 3 pour les de´tails concernant ces techniques.) La de´marche,
apre`s l’identiﬁcation, consiste a` calculer la taille de chaque re´gion identiﬁe´e.
Ge´ne´ralement l’approximation du rayon d’une sphe`re de volume e´gale au vo-
lume de la re´gion identiﬁe´e est employe´e :
R =
[
3V
4π
]1/3
(2.39)
En ﬁgure 2.10, il est repre´sente´ deux exemples de calcul de tailles de re´gions
HII. Le panneau (a) repre´sente le calcul de la distribution des rayons des
re´gions a` un instant donne´ dans la simulation (ﬁgure extraite de McQuinn
et al. 2007). La ﬁgure montre trois courbes repre´sentant la distribution associe´e
a` trois mode`les diﬀe´rents en regard de la recette adopte´e pour l’e´missivite´ des
sources. Une telle e´tude permet donc de discriminer diﬀe´rents mode`les et de
regarder leurs inﬂuences de manie`re pre´cise sur la tailles des re´gions ionise´es. Le
panneau (b) montre, lui, l’e´volution de la distribution de la taille des re´gions en
fonction de la fraction ionise´e moyenne (ﬁgure extraite de Friedrich et al. 2011).
Cet histogramme en deux dimensions, est e´galement repre´sente´ pour deux
mode`les ou` l’e´missivite´ des sources diﬀe`re. Une telle analyse permet de mettre
en lumie`re rapidement l’inﬂuence du mode`le utilise´ sur l’e´volution globale du
phe´nome`ne durant toute la simulation. On peut notamment noter l’apparition
d’une re´gion HII unique dominante en taille qui e´merge a` des instants diﬀe´rents
dans les deux mode`les pre´sente´s. Le moment d’apparition de cette re´gion est
donc sensible aux parame`tres utilise´s dans les mode`les et l’e´tude de cette re´gion
particulie`re peut permettre de contraindre les mode`les.
2.2.6 Courbe Genus
Une dernie`re technique consiste en l’obtention de la courbe Genus de la dis-
tribution en densite´ de l’hydroge`ne neutre ou de la distribution en tempe´rature
de la raie a` 21 cm par exemple. La courbe Genus d’un champ d’une variable
x en deux dimensions est calcule´e comme ceci :
g2D(xth) = N+(xth)−N−(xth) (2.40)
ou` xth est une valeur seuil de la variable conside´re´e, N+(xth) et N−(xth)
sont respectivement le nombre de re´gions connecte´es avec x > xth et x < xth.
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Fig. 2.10 – (a) Repre´sentation de la distribution du rayon des re´gions HII
a` un instant donne´ (< x >= 0.8) pour trois mode`les avec des prescriptions
diﬀe´rentes pour l’e´missivite´ des sources (ﬁgure extraite de McQuinn et al.
2007). (b) Exemple d’e´volution de la distribution du rayon des re´gions ionise´es
en fonction de la fraction ionise´e moyenne (ﬁgure extraite de Friedrich et al.
2011 ou` deux mode`les de sources ionisantes sont compare´s).
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L’e´tude d’une telle quantite´ peut eˆtre vue comme un analogue a` l’e´tude du
spectre de puissance du fait qu’elle permet de de´composer le champ en re´gions
de diﬀe´rentes tailles et de calculer la puissance aux diﬀe´rentes e´chelles. L’inte´reˆt
de l’e´tude d’une telle quantite´ re´side dans le fait que pour un champ Gaussien,
la courbe Genus associe´e est une Gaussienne telle que :
g2DGauss ∝ νexp(−ν
2/2) (2.41)
avec
ν =
xth − 〈x〉
σx
(2.42)
Il est alors possible de caracte´riser la de´viation qu’un champ en deux di-
mensions pre´sente par rapport a` un champ Gaussien. Seules quelques e´tudes
de simulations de la re´ionisation se sont focalise´es a` l’heure actuelle sur l’e´tude
de cette quantite´. Lee et al. (2008) a d’abord e´tudie´ la courbe Genus du champ
bi-dimensionnel de la densite´ d’hydroge`ne neutre, ce qui leur permet notam-
ment de suivre l’e´volution de la topologie du processus de re´ionisation (voir
ﬁgure 2.11). D’autre part, Ahn et al. (2010) ont e´tudie´ la courbe Genus des
champs en deux dimensions de la tempe´rature de brillance de la raie a` 21 cm
de l’hydroge`ne neutre. Cela leur a permis en comparaison de la courbe Ge-
nus du champ de densite´ de suivre l’e´volution avec le redshift du processus de
re´ionisation et de montrer que le processus devient rapidement non-Gaussien.
La rapidite´ de calcul d’une telle quantite´ fait de cet outil d’analyse un bon can-
didat en vue d’e´tudier des batteries de mode`les diﬀe´rents aﬁn de contraindre
les diﬀe´rents parame`tres physiques mis en jeu dans les simulations.
2.2.7 Vers une nouvelle technique d’analyse
Il apparaˆıt que tout les types d’analyses mentionne´s sont, au premier ordre,
de bons indicateurs en vue de tester la physique des mode`les ainsi que la
bonne validite´ des simulations. En revanche ces techniques ont pour la plupart
comme de´faut de ne raisonner que sur des quantite´s moyennes, ce qui ne permet
aucunement de faire une e´tude locale du processus de re´ionisation. L’ide´al
serait de combiner l’approche globale moyenne de´ja` accessible avec des tests
sur l’e´volution distincte des diﬀe´rentes re´gions HII. C’est donc dans ce cadre
que j’ai e´te´ amene´ a` imple´menter une nouvelle me´thode d’analyse qui s’ave`re
tre`s robuste en vue d’appre´hender plus en profondeur l’impact des mode`les et
de la physique mis en jeu dans les simulations du processus de re´ionisation.
La de´marche de cette nouvelle me´thode d’analyse se base sur l’extraction d’un
arbre de fusion des re´gions HII a` partir des simulations. Elle permet de faire
un suivi temporel du processus de fusion des diﬀe´rentes re´gions au cours du
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Fig. 2.11 – Courbe Genus du champ de densite´ de l’hydroge`ne neutre HI. La
ﬁgure est extraite de Lee et al. (2008) et montre l’e´volution de la courbe Genus
en fonction du redshift z ou de la fraction moyenne d’hydroge`ne neutre fHI.
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temps. Elle est e´galement capable d’associer chaque source ionisante avec les
diﬀe´rentes re´gions ionise´es, ce qui donne une vue dynamique du phe´nome`ne en
gardant une trace des divers processus locaux intervenant dans les simulations.
La description de cette nouvelle technique d’analyse fera l’objet du chapitre
suivant.
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Chapitre 3
Des arbres de fusion des
re´gions HII
Tous les espaces du monde entier ne sont qu’un point, qu’un le´ger
atome, compare´s a` son immensite´.
Jean DE LA BRUYERE
Dans cette section, je m’attacherai a` expliquer la me´thodologie que j’ai
de´veloppe´e en vue d’analyser de manie`re syste´matique des simulations de la
pe´riode de re´ionisation de l’Univers. Cette technique s’appuie sur l’extraction
d’un arbre de fusion des re´gions HII apparues au cours de la simulation du
processus. En premier lieu, j’expliquerai comment est motive´e l’approche en
arbre de fusion en montrant que des me´thodes similaires ont de´ja` e´te´ entreprises
pour re´pondre a` des proble`mes astrophysiques. Deuxie`mement, je m’attacherai
a` de´crire la construction d’une telle me´thode d’analyse qui se de´roule en deux
phases distinctes. Je ﬁnirais par de´tailler les proprie´te´s dont le suivi peut eˆtre
entrepris graˆce a` cette nouvelle technique et les inte´reˆts qui en de´coulent pour
appre´hender la pe´riode de re´ionisation. Les avantages de la technique, ainsi
que ces inconve´nients seront souligne´s tout au long de l’explication.
3.1 L’arbre de fusion, une ide´e pas si nouvelle
Depuis maintenant de nombreuses anne´es, l’e´tude d’arbres de fusion s’est
re´pandue dans la communaute´ astrophysique en vue d’appre´hender de mul-
tiples proble`mes de nature diﬀe´rentes. D’une part, des arbres de fusions
peuvent eˆtre construits de manie`re analytique ou semi analytique en vue de
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ge´ne´rer des histoires d’e´volutions de halos de matie`res noires (Lacey & Cole
1993) ou de re´gions HII (Furlanetto et al. 2004b) pour e´tudier l’histoire de
re´ionisation cosmique. D’autre part, des arbres de fusions de halos de matie`re
noire (voir Roukema et al. 1997, van Kampen et al. 1999 et Kauﬀmann et al.
1999) ont e´te´ extraits des simulations en vue de contraindre leurs histoires
d’e´volution. En d’autres termes, les arbres peuvent soit eˆtre ge´ne´re´s analyti-
quement pour servir de “graines” pour ge´ne´rer des mode`les semi-analytiques
d’e´volution des galaxies soit eˆtre extraits des simulations pour servir de “sonde
d’analyse” du phe´nome`ne simule´.
3.1.1 Arbre de fusion de halos de matie`re noire
Dans un premier temps de multiples auteurs (voir Lacey & Cole 1993, Kauﬀ-
mann & White 1993, Somerville & Kolatt 1999, Raig et al. 2001, Hiotelis
2003, Parkinson et al. 2008, parmi d’autres) se sont inte´resse´s a` la ge´ne´ration
analytique d’arbre de fusions de halos de matie`re noire en vue de re´pondre
a` diverses questions. Ces approches sont en majeures parties base´es sur la
the´orie e´tendue de Press et Schechter (Extended Press-Schechter) encore ap-
pele´ “The excursion-set formalism” (voir Bond et al. 1991). C’est une technique
qui s’appuie sur la prescription de Press-Schechter (Press & Schechter 1974) qui
permet d’obtenir la fonction de masse des halos a` un instant donne´. L’exten-
sion de “l’excursion-set formalism” par rapport a` la the´orie de Press-Schechter
re´side dans le fait qu’elle permet de calculer statistiquement la probabilite´
P(M2, z2|M1, z1) qu’un halo de masse donne´e M1 a` un redshift z1 ait une masse
donne´e M2 a` un redshift z2. Cette technique permet donc de suivre l’e´volution
et plus particulie`rement l’histoire d’accre´tion moyenne en masse des halos de
matie`re noire de matie`re analytique (voir par exemple Sheth et al. 2001, Nei-
stein et al. 2006 et Firmani & Avila-Reese 2013 et voir Zentner 2007 et Mo
et al. 2010 pour des revues sur le sujet). Elle permet donc la ge´ne´ration d’arbre
de fusion de halos de matie`re noire qui peuvent eˆtre l’ingre´dient de de´part en
vue de ge´ne´rer des mode`les semi-analytiques de formation et d’e´volution des
galaxies (voir par exemple Bond et al. 1991 et Lacey & Cole 1993). En ﬁgure
3.1 on repre´sente une illustration d’arbre de fusion de halos de matie`re noire
telle qu’elle pourrait eˆtre ge´ne´re´s analytiquement (inspire´ de Lacey & Cole
1993).
Pour ce qui est des arbres de fusions directement extraits des simulations
une multitude d’e´tudes ont e´te´ entreprises aﬁn de caracte´riser l’e´volution
hie´rarchique de croissance des halos de matie`res noires telle qu’elle est induite
par les simulations N-corps (Voir Roukema et al. 1997, van Kampen et al. 1999,
Kauﬀmann et al. 1999 et Fakhouri & Ma 2008 par exemple). En ﬁgure 3.2, un
arbre de fusion des halos de matie`res noire tel qu’on peut en extraire des simu-
lations est repre´sente´. Un tel arbre permet de voir quel halos va fusionner avec
tel ou tel halos au cours du temps. Cela permettra de statuer sur l’accre´tion en
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Fig. 3.1 – Sche´ma illustratif d’un arbre de fusion de halos de matie`re noire
montrant la croissance en masse des halos par fusion successives. Le temps
s’e´coule de la gauche vers la droite et la taille des branches encode la masse
des halos. (Figure inspire´e de la ﬁgure 6 de Lacey & Cole 1993)
masse des diﬀe´rents halos au cours d’une simulation. La construction de tels
arbres est faite en plusieurs e´tapes : la premie`re e´tant l’identiﬁcation des halos
dans la simulation a` tous les instants, la seconde consistant a` faire le suivi de
chacun des halos dans le temps en liant des halos identiﬁe´s entre les diﬀe´rents
instantane´s de la simulation. Un tel suivi temporel des halos de matie`res noires
permet le suivi de leur proprie´te´s a` chaque instant de la simulation comme leurs
positions dans l’espace, leurs tailles ou bien encore leurs masses. De plus cela
permet de quantiﬁer leur taux de fusions avec les halos environnant et ainsi
de remonter a` leurs histoires de croissance par fusion. De plus, de telles e´tudes
permettent une comparaison entre les arbres de fusions de halos analytiques
et ceux the´oriques qui sont extraits des simulations (voir van den Bosch 2002
et Wechsler et al. 2002 par exemple). Cela permet d’aﬃner la pre´cision des
mode`les analytiques et le degre´ d’erreur qu’ils peuvent induire si on les uti-
lise pour ge´ne´rer des mode`les semi-analytiques de formation et d’e´volution des
galaxies. En de´ﬁnitive l’extraction d’arbres de fusion de halos a` partir des si-
mulations est un bon outil en vue de contraindre diﬀe´rents proble`mes relatifs
a` la formation et a` l’e´volution des galaxies, comme le taux de fusion des ha-
los au cours du temps et ceux des galaxies en leur sein et l’e´volution de leurs
fonctions de masse.
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Fig. 3.2 – Sche´ma illustratif d’un arbre de fusion de halos de matie`re noire
extrait d’une simulation (ﬁgure 8 de Roukema et al. 1997). La ﬁgure montre
une multitude de halos de´tecte´s a` diﬀe´rents instants et montre lesquels vont
fusionner avec lesquels au cours du temps.
3.1.2 Arbre de fusions de re´gions HII
En ce qui concerne les re´gions HII, Barkana (2002) et Loeb et al. (2005) et
aussi Furlanetto et al. (2004a) et Furlanetto et al. (2004b) se sont e´galement
inspire´s de “l’excursion-set formalism” pour ge´ne´rer analytiquement des distri-
butions de tailles de re´gions HII et des spectres de puissance du champ ionise´
aﬁn d’e´tudier la topologie du processus de re´ionisation de manie`re analytique
(voir section 2.1.1 du chapitre 2 pour une explication de ce type d’approches).
Bien que ces auteurs n’aient pas re´ellement obtenu d’arbre de fusion, la tech-
nique semi-analytique pre´sente´e permet la ge´ne´ration de tels arbres. De telles
techniques dites semi-analytiques permettent de s’aﬀranchir de l’utilisation de
codes de transfert du rayonnement pour suivre l’e´volution de la re´ionisation de
l’Univers. Elles ont donc l’avantage de ne pas demander un grand temps de cal-
cul et permettent la production rapide de champs ionise´s re´alistes. Meˆme si une
approche the´orique avec la simulation comple`tement auto-consistante est plus
motive´e physiquement, la ge´ne´ration rapide de mode`les semi-analytiques de la
re´ionisation permet de tester une grande varie´te´ de mode`les pour re´pondre a`
un large panel de questions dans un laps de temps restreint (voir Furlanetto
& Oh 2005 pour l’inﬂuence de diﬀe´rents mode`les sur la tailles des re´gions HII
notamment et Furlanetto & Loeb 2005 pour l’e´tude de l’inﬂuence de diﬀe´rents
parame`tres sur l’e´volution de la fraction ionise´e globale).
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En ce qui concerne les arbres de fusion de re´gions HII extraits directement
de simulations, il n’existe aucune e´tude re´alise´e a` ce jour. La majorite´ des au-
teurs qui se sont concentre´s sur l’e´tude de re´gions HII dans les simulations de
la re´ionisation n’ont en eﬀet regarde´ que le champs des re´gions HII a` des ins-
tantane´s donne´s des simulations. Ainsi des auteurs comme Iliev et al. (2006b),
Zahn et al. (2007), Shin et al. (2008) et Friedrich et al. (2011) ont entrepris de
caracte´riser la distribution de la taille des re´gions ionise´es a` diﬀe´rents instants
correspondant a` diﬀe´rents redshifts dans l’histoire de re´ionisation. D’autres
parts, des e´tudes ont e´te´ re´alise´es pour caracte´riser la forme des re´gions HII
(voir McQuinn et al. 2007 et Croft & Altay 2008 par exemple). Or l’e´tude dy-
namique de l’e´volution du champs de re´gions ionise´es n’a pas fait l’objet d’at-
tention pour l’instant. Meˆme si Friedrich et al. (2011) ont regarde´ l’e´volution
de la taille des re´gions sur toute la dure´e de leurs simulations, ils n’avaient pas
acce`s a` l’histoire de fusion des diﬀe´rentes re´gions entre elles durant le proces-
sus. C’est donc pourquoi durant ce travail de the`se j’ai e´te´ amene´ a` conside´rer
comment interagissent ces re´gions a` l’inte´rieur d’une simulation en construi-
sant un arbre de fusion de re´gions HII, ce qui sera explique´ dans les prochaines
sections.
3.2 Obtenir l’arbre de fusion des re´gions HII
L’obtention d’un arbre de fusion des re´gions HII est obtenu en deux phases
distinctes. La premie`re consiste en l’identiﬁcation des re´gions dans chaque
instantane´ de la simulation. La seconde a pour vocation de lier les proprie´te´s
des re´gions d’un instantane´ a` l’autre, et ce, entre tous les instantane´s de la
simulation. Je de´taillerais ici comment ge´ne´rer un tel arbre a` partir des donne´es
brutes de simulations.
3.2.1 Les donne´es brutes de sorties de simulation
Lorsque l’on simule le processus de re´ionisation, il est possible d’avoir acce`s
a` de nombreuses proprie´te´s en sortie. On peut ainsi obtenir un suivi des cartes
de champs de densite´, de champs de tempe´rature ou encore la carte de la frac-
tion d’atomes ionise´s dans chaque instantane´ de la simulation. Le suivi des
cartes de tempe´ratures permet de tracer l’e´volution du chauﬀage e´tabli par le
fond UV et permet ainsi de suivre les zones ou` la formation d’e´toiles devient
possible. Le suivi des cartes de densite´ permet, lui, d’entreprendre la localisa-
tion des divers sites de formation de sources ionisantes en trac¸ant les lieux ou`
se forment les futures galaxies. Pour e´tudier le processus de re´ionisation dans
les simulations, la majorite´ des auteurs se focalisent sur l’e´volution des cartes
du champ d’ionisation. Dans mon cas, c’est e´galement les cartes des fractions
d’ionisation a` chaque instant qui ont e´te´ mes donne´es brutes de base en vue
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d’extraire un arbre de fusion des simulations.
Ces donne´es ont une structure tri-dimensionnelle sous forme de cubes
repre´sentatifs de l’Univers a` chaque instant. Dans chaque cellule du cube on a
alors acce`s a` la valeur locale de la fraction ionise´e x qui repre´sente le rapport
du nombre d’atome d’hydroge`ne dans un e´tat ionise´ sur le nombre d’atome
d’hydroge`ne total (neutre et ionise´) :
x =
nHII
nHI + nHII
(3.1)
Ce rapport a une valeur entre ze´ro et un, respectivement pour une cellule du
cube totalement neutre et une cellule totalement ionise´e. Un de nos objectifs
est donc de partir de ces donne´es et de les transformer de manie`re a` en sortir
une carte de re´gions HII en vue d’obtenir l’arbre de fusion.
3.2.2 L’identification des re´gions HII : l’algorithme
friends-of-friends
La premie`re e´tape de la ge´ne´ration de l’arbre de fusion a pour vocation
d’identiﬁer toutes les re´gions HII dans tous les instantane´s d’une simulation.
Le processus d’identiﬁcation a pour but de transformer les cartes de fractions
ionise´es de´crites dans la section pre´ce´dente en cartes ou` il ne reste que des
re´gions HII individuelles. Une telle me´thode est connue sous l’appellation d’al-
gorithme Friends-Of-Friends (FOF) en raison de la nature de l’exploration
qui se fait de cellules voisines en cellules voisines (ou cellules “amies”). L’ide´e
simple est de lier entre elles les cellules voisines que l’on conside`re ionise´es en
les marquant comme appartenant a` une seule et meˆme re´gion.
Une premie`re chose a` de´ﬁnir est le crite`re a` conside´rer en vue de savoir si
une cellule est ionise´e ou non. Dans tout le reste de cette the`se et les travaux
associe´s, j’ai conside´re´ qu’une cellule est ionise´e si sa fraction d’ionisation x ≥
0.5. Cette valeur de 0.5 a e´te´ motive´ par des travaux ante´rieurs utilisant le
meˆme crite`re (Voir Iliev et al. 2006b et Friedrich et al. 2011 par exemple) pour
de´river des cartes de re´gions HII a` partir des simulations. De plus, j’ai ve´riﬁe´
que la variation de ce seuil ne changeait pas la distribution de la taille des
re´gions HII identiﬁe´es (voir la section 3.4.2 de ce chapitre et l’article Chardin
et al. 2012). Une fois cette hypothe`se admise, l’algorithme d’identiﬁcation a
pour vocation de balayer chaque cube, correspondant a` chaque instantane´, de
la simulation pour y identiﬁer les re´gions HII. La proce´dure d’identiﬁcation
peut eˆtre re´sume´e par l’algorithme dont une illustration est donne´ en ﬁgure
3.3.
78
3.2 Obtenir l’arbre de fusion des re´gions HII
	



	
		


	
	 

	
		


	

	



	
	


	



		

 		
	
	  		


!"
		
	


	
	


!"
		
#
$

		

		

		


		


		
%$

&	
	
		

	

Fig. 3.3 – Sche´ma illustratif de l’algorithme d’identiﬁcation des re´gions HII
dans un instantane´ d’une simulation.
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De`s que l’identiﬁcation d’une re´gion est termine´e il y a alors incre´mentation
du nume´ro d’identiﬁant pour la prochaine re´gion dont l’identiﬁcation va com-
mencer. L’ide´e est ﬁnalement de re´pe´ter cette identiﬁcation jusqu’a` ce que
le cube entier ait e´te´ visite´. Finalement l’objectif est de re´pe´ter ce processus
d’identiﬁcation dans tous les instantane´s de la simulation. En ﬁgure 3.4 on
peut voir le champ des re´gions HII identiﬁe´es pour trois instantane´s diﬀe´rents
d’une simulation. Les trois champs sont repre´sente´s avant et apre`s la proce´dure
d’identiﬁcation pour permettre une comparaison et une vue de la transforma-
tion re´sultante.
Un tel algorithme d’exploration et d’identiﬁcation aurait pu eˆtre appre´hende´
de manie`re diﬀe´rente. En eﬀet, dans un premier temps, l’imple´mentation de
la me´thode d’identiﬁcation a e´te´ re´alise´e de manie`re re´cursive. Dans ce type
d’approche toute l’arborescence relative au suivi des cellules me`res-ﬁlles lors
d’une identiﬁcation est garde´e en me´moire. Ainsi, un tableau recensant tous
les indices des cellules appartenant a` une re´gion est garde´e en me´moire lors de
l’identiﬁcation. Ensuite, dans un autre cube de la meˆme taille que celui de la
simulation, les meˆmes indices sont marque´s par le nume´ro d’identiﬁant de la
re´gion dont le suivi vient d’eˆtre entrepris. Pour l’identiﬁcation de re´gions de
petite taille, cela ne pose pas de proble`mes en pratique. En revanche de`s que
la re´solution des simulations (le nombre de cellule de la grille) et que la taille
des re´gions a` identiﬁer augmentent, une telle approche peut se heurter a` des
proble`mes de de´passement de me´moires. C’est pourquoi la technique de´crite
par la ﬁgure 3.3 a e´te´ utilise´e qui pre´sente l’avantage d’utiliser des tableaux
interme´diaires permettant d’acce´der directement au statut d’une cellule par
rapport aux autres. Ainsi, un tableau de liens cellules me`res-ﬁlles pour toutes
les cellules du cube a e´te´ cre´e´ ainsi qu’un tableau de l’e´tat de visite de chacune
des cellules. De tels tableaux interme´diaires permettent de s’aﬀranchir de la
mise en me´moire d’arborescences comple`tes qui gardent en me´moire le suivi de
l’exploration lors de l’identiﬁcation d’une re´gion. Un re´sume´ de ces deux types
d’approches est donne´ en ﬁgure 3.5.
De plus la technique d’identiﬁcation des re´gions utilise´e a e´te´ paralle´lise´e en
vue d’acce´le´rer le calcul. Ainsi chaque cube de donne´es correspondant a` un ins-
tantane´ de la simulation a e´te´ divise´ en plusieurs sous-cubes sur lesquels l’iden-
tiﬁcation des re´gions est lance´e en paralle`le. La paralle´lisation de l’algorithme
est faite de telle manie`re que le cube peut eˆtre de´coupe´ en autant de sous-cubes
qu’il y a de processeurs disponibles sur l’ordinateur. La proce´dure d’identi-
ﬁcation peut donc eˆtre re´alise´e tre`s rapidement sur des super-calculateurs.
Ensuite une reconstruction du cube total avec les re´gions identiﬁe´es est faite
avec une reconnexion des diﬀe´rentes faces des sous-cubes. Ainsi les re´gions ap-
partenant en meˆme temps a` des sous-cubes diﬀe´rents sont reconnecte´es et les
nume´ros d’identiﬁants associe´s sont remis a` jour pour n’avoir plus qu’une seule
re´gion identiﬁe´es avec un nume´ro unique. L’illustration d’une telle proce´dure
est donne´ par le sche´ma de la ﬁgure 3.6.
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Fig. 3.4 – Repre´sentation de l’identification des re´gions HII dans une meˆme
simulation de 50 Mpc/h de cote´. A chaque fois on montre une meˆme tranche
du cube mais a` trois instantane´s diffe´rents de la simulation. A gauche on
voit le champ ionise´ d’une tranche du cube avant l’identification et a` droite
apre`s l’identification pour la meˆme tranche. Les diffe´rentes couleurs a` droite
repre´sentent les diffe´rents nume´ros d’identifiants alloue´s a` chaque re´gion au
cours de l’identification.
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Fig. 3.5 – Sche´ma illustratif des deux approches pour l’identiﬁcation des
re´gions HII : la me´thode re´cursive et la me´thode non re´cursive. Le sche´ma
montre le parcours suivi par l’algorithme lors de l’identiﬁcation d’une re´gion
en deux dimension. Dans la me´thode re´cursive l’arborescence du parcours est
garde´e en me´moire pendant l’identiﬁcation. Au contraire, l’approche re´cursive
fait une exploration “a` la vole´e”. Pour chaque cellule, des tableaux in-
terme´diaires permettent de connaˆıtre l’indice de sa cellule me`re ainsi que
l’e´tat de visite de ses proches voisines, ce qui e´vite de garder l’arborescence en
me´moire.
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Fig. 3.6 – Sche´ma illustratif de la proce´dure de paralle´lisation de l’identiﬁca-
tion des re´gions HII dans un instantane´ d’une simulation. Si il y a 4 proces-
seurs disponibles, l’instantane´ est de´coupe´ en 4 sous-cubes et l’identiﬁcation
est lance´e en paralle`le. Ensuite, il y a reconnexion des faces du cube et remise a`
niveau des nume´ros d’identiﬁants pour les re´gions a` cheval sur plusieurs sous-
cubes. Les diﬀe´rentes couleurs encodent les diﬀe´rents nume´ros d’identiﬁants
alloue´s pendant l’identiﬁcation.
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La me´thodologie pour identiﬁer les re´gions HII base´e sur l’algorithme
friends-of-friends (FOF) n’est pas la seule possible et d’autres me´thodes ont
e´galement vu le jour dans la litte´rature. Ainsi la Spherical Average method
(Zahn et al. (2007)) est e´galement une technique commune´ment utilise´e (Fur-
lanetto et al. (2004b), Furlanetto et al. (2004a) et Friedrich et al. (2011)).
Cette technique a pour ide´e principale de “dessiner” des sphe`res autours de
chaque cellule du cube en faisant varier leurs rayons tout en regardant la valeur
moyenne de la fraction ionise´e a` l’inte´rieur de chaque sphe`re. En partant de
sphe`re large avec un diame`tre de la longueur de la boˆıte, l’ide´e est de faire
de´croˆıtre le rayon de la sphe`re e´ventuellement jusqu’a` la taille d’une cellule du
cube. A chaque rayon e´tudie´, il y a une comparaison faite entre l’ionisation
moyenne inscrite dans la sphe`re avec un seuil d’ionisation donne´. Une cellule
est alors marque´e comme ionise´e et comme appartenant a` une bulle de rayon R
si R est le rayon maximum a` partir duquel l’ionisation moyenne inscrite dans
la bulle de´passe le seuil d’ionisation ﬁxe´. Cette technique est utile pour obtenir
des densite´s de probabilite´s (pdf) de tailles de bulle a` divers instants au cours
de la simulation. Elle re´ve`le des disparite´s en terme de distribution de taille par
rapport a` la me´thode d’identiﬁcation FOF comme montre´ par Friedrich et al.
(2011). Une telle me´thode permet d’obtenir une distribution avec plus de sta-
tistique que la me´thode FOF e´tant donne´ que chaque cellule du cube est relie´
a` une re´gion HII de´die´e. Au contraire dans l’approche FOF plusieurs cellules
appartiennent a` une seule et meˆme re´gion. En revanche la technique spherical
average method ne permet pas de faire le suivi dans le temps de la localisation
spatiale de chacune des re´gions HII contrairement a` la technique FOF du fait
que des cellules peuvent appartenir a` plusieurs re´gions a` la fois. Or, c’est une
information ne´cessaire si l’on veut pouvoir suivre l’e´volution d’une re´gion HII
donne´e d’un instantane´ a` l’autre.
3.2.3 Le suivi temporel des re´gions HII
Une fois l’identiﬁcation des re´gions HII e´tablie dans tous les instantane´s
d’une simulation, l’objectif est d’obtenir l’e´volution de leurs proprie´te´s d’un
instantane´ a` l’autre, et ceci entre tous les instantane´s de la simulation. L’ide´e
simple qui a e´te´ choisie a e´te´ de suivre dans le temps l’e´volution du nume´ro
d’identiﬁant d’une re´gion, alloue´ durant la proce´dure d’identiﬁcation, d’instan-
tane´ en instantane´. Le principe de suivi du nume´ro d’identiﬁant d’une re´gion
donne´e est re´sume´ par les e´tapes de´crites dans le sche´ma explicatif d’un tel al-
gorithme en ﬁgure 3.7. La de´marche consiste a` regarder au temps t+1 quel est
le nume´ro d’identiﬁant le plus pre´sent dans les cellules d’une re´gion identiﬁe´e
au temps t et de lier les deux nume´ros d’identiﬁants entre eux. De meˆme, une
vue sche´matique du suivi d’une re´gion entre deux instantane´s conse´cutifs est
donne´e en ﬁgure 3.8.
Il est a` noter que le principe de cet algorithme repose sur le fait qu’une
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Fig. 3.7 – Sche´ma illustratif de l’algorithme de liaison des nume´ros d’identi-
ﬁants des re´gions HII d’un instantane´ a` l’autre d’une simulation.
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Fig. 3.8 – Sche´ma illustratif de comment proce`de l’algorithme de suivi des
re´gions HII entre deux instantane´s d’une simulation. Les cellules neutres sont
repre´sente´es en noir et ont un nume´ro d’identiﬁant e´gal a` -1. Les cellules io-
nise´es sont blanches avec un nume´ro d’identiﬁant diﬀe´rent de -1. Au temps t la
re´gion HII identiﬁe´e a un nume´ro d’identiﬁant e´gal a` 1. La de´marche consiste
a` regarder au temps t + 1 ou` sont localise´es les cellules correspondantes (en
rouge). Dans cet exemple, le nume´ro d’identiﬁant 1 au temps t est associe´ au
nume´ro d’identiﬁant 2 au temps t + 1 puisque c’est le nume´ro le plus pre´sent
a` l’inte´rieur des cellules correspondantes.
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re´gion est toujours pre´sente a` la meˆme position spatiale dans le cube d’Uni-
vers dans deux instantane´s conse´cutifs. Elle pre´suppose meˆme na¨ıvement que,
d’un instantane´ a` l’autre, la re´gions HII s’est e´tendue et que toutes les cellules
appartenant a` la re´gion a` un temps t lui appartiennent au temps t+1. Or, il se
peut qu’une re´gion diminue en taille au cours du temps du fait du phe´nome`ne
de recombinaison des atomes d’hydroge`ne dans les milieux denses. Il advient
donc que des cellules d’une re´gion dans l’instant t n’aient pas de nume´ro d’iden-
tiﬁant dans l’instant t + 1 car elles ont alors e´te´ de´tecte´es comme neutre lors
de la proce´dure d’identiﬁcation. Il se peut meˆme que des re´gions disparaissent
entre deux instantane´s conse´cutifs de la simulation. Une autre conse´quence de
la recombinaison peut e´galement eˆtre la division d’une seule et meˆme re´gion
dans l’instant t en plusieurs re´gions diﬀe´rentes a` l’instant t + 1 (voir illus-
tration de ce phe´nome`ne en ﬁgure 3.9). C’est un de´savantage inhe´rent de la
me´thode d’identiﬁcation FOF qui lie les cellules d’une re´gion en se propageant
de cellules proches voisines en cellules proches voisines. C’est pour cela qu’il
a e´te´ de´cide´ de lier une re´gion entre deux instants en conside´rant le nume´ro
d’identiﬁant le plus pre´sent dans les cellules de la re´gion initiale dans l’instant
t+ 1.
3.3 Les proprie´te´s de l’arbre de fusion
Je me propose ici de lister et de´tailler les proprie´te´s qui peuvent eˆtre
appre´hende´es une fois l’arbre de fusion des re´gions HII obtenu dans une si-
mulation. Je montrerai que l’arbre permet de de´gager des informations sur la
nature des re´gions a` un instant donne´ de la simulation et que l’on peut ainsi
faire une e´tude globale sur l’e´volution de la nature des re´gions au cours du
temps. Dans un second temps je montrerai comment l’arbre permet de faire
une e´tude plus en profondeur en e´tudiant l’e´volution de chacune des re´gions au
cours du temps et comment l’on peut alors comparer les diﬀe´rentes histoires
locales de re´ionisation.
3.3.1 La nature des re´gions HII
Dans un premier temps, un tel arbre permet de statuer sur la nature des
diﬀe´rentes re´gions HII pre´sentes dans un instantane´ donne´ de la simulation. Il
est ainsi possible de savoir si une re´gion vient juste d’apparaˆıtre, si elle e´tait
de´ja` pre´sente auparavant, ou bien si elle est issue de la fusion de deux ou
plusieurs autres re´gions pre´sentes auparavant par exemple. Voici la liste des
diﬀe´rents types de re´gions que l’on peut ainsi rencontrer a` un instant donne´
de la simulation :
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 
Fig. 3.9 – Illustration, pour une tranche du cube, de la division d’une seule
re´gion en plusieurs par phe´nome`ne de recombinaison. La proce´dure d’iden-
tiﬁcation friends-of-friends va alors identiﬁer trois re´gions dans l’instantane´
t + 1 la` ou` il n’y en avait qu’une seule a` l’instant t. Le suivi des proprie´te´s
des re´gions dans le temps fera correspondre les nume´ros d’identiﬁants 1 et 3
a` la meˆme re´gion entre les instants t et t+ 1. En eﬀet le nume´ro 3 dans l’ins-
tantane´ t+ 1 est le nume´ro le plus pre´sent a` l’endroit ou l’unique re´gion e´tait
pre´sente a` l’instant t. Finalement, les deux autres re´gions pre´sentes a` t + 1
seront identiﬁe´es comme des nouvelles re´gions qui viennent d’apparaˆıtre a` cet
instant la`.
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• Les nouvelles re´gions HII qui viennent d’apparaˆıtre qui tracent typique-
ment les lieux de naissances des nouveaux sites ionisants.
• Les re´gions pre´-existantes qui s’e´tendent sans subir de fusion. Ces re´gions
permettent de tracer le phe´nome`ne d’expansion des diﬀe´rentes re´gions,
ce qui permet de contraindre l’action des sources ionisantes.
• Les re´gions qui vont recombiner et disparaitre dans l’instantane´ suivant.
• Les re´gions HII issues de la fusion d’une ou plusieurs re´gions qui per-
mettent le suivi de l’intensite´ du phe´nome`ne de percolation des re´gions
en fonction du temps. Cela permet de remonter a` la distribution sous-
jacente des diﬀe´rentes sources.
Il est a` noter que l’on peut e´galement connaˆıtre et compter le nombre de
re´gions parentes ou proge´nitrices d’une re´gion issue de fusion. En ﬁgure 3.10
on peut voir une illustration des diﬀe´rentes natures ou types de re´gions HII
que l’on peut rencontrer a` chaque instant dans la simulation.
Il se trouve donc que l’arbre de fusion des re´gions HII peut eˆtre vu comme
une “sonde” d’analyse qui mesure l’impact des parame`tres de simulation sur
l’e´volution de la nature des re´gions HII. On peut ainsi compter a` chaque ins-
tant la proportion relative des diﬀe´rents types de re´gions pre´sentes, mesurer
l’intensite´ du phe´nome`ne de fusion et le taux de re´gions sensibles a` la recombi-
naison. En combinant ces mesures, il est alors possible de de´gager un scenario
du processus de re´ionisation au cours de toute la simulation. En comparant
diﬀe´rents scenarii de re´ionisation issues de plusieurs simulations diﬀe´rentes il
est ﬁnalement possible de quantiﬁer l’inﬂuence des parame`tres d’entre´e sur la
morphologie globale du phe´nome`ne. Une telle e´tude fera l’objet du chapitre 4.
3.3.2 Les proprie´te´s individuelles des re´gions
En plus des proprie´te´s globales que l’on peut extraire avec l’arbre de fu-
sion, il est e´galement possible de suivre chaque histoire individuelle relative
a` la vie d’une re´gion HII donne´e. Il est donc possible de faire une e´tude du
comportement moyen des histoires locales de re´ionisation et regarder com-
ment “l’environnement cosmologique de naissance” d’une re´gion ionise´e inﬂue
sur son e´volution. A partir de l’arbre, il est possible d’obtenir un catalogue
des proprie´te´s des re´gions HII qui a pour vocation de lister les proprie´te´s de
chacune des re´gions apparues, et ceci tout au long de la simulation de la nais-
sance de la re´gion jusqu’a` la ﬁn de la re´ionisation. Un tel travail fera l’objet
du chapitre 6.
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Fig. 3.10 – Illustration des proprie´te´s que l’on peut suivre quant a` la nature
des re´gions HII graˆce a` l’arbre de fusion. Dans chaque diagramme, le symbole
en rouge symbolise la proprie´te´ que l’on regarde. 1 : Les nouvelles re´gions ; 2 :
Les re´gions en expansion ; 3 : les re´gions qui recombinent ; 4 : les re´gions issues
de fusions et, 5 : le nombre de parents pour les re´gions issues de fusions.
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3.4.1 Les possibilite´s ouvertes par l’arbre de fusion
En ﬁgure 3.11, on sche´matise les trois types d’analyses que l’on peut entre-
prendre graˆce a` l’arbre de fusion. Il apparaˆıt que l’arbre est un outil qui permet
de faire deux types d’analyses bien distinctes qu’on appellera analyse longitudi-
nale et transversale. En eﬀet, dans un premier lieu l’arbre nous permet de faire
le suivi des proprie´te´s des re´gions HII dans un seul instantane´ donne´ de la si-
mulation, que l’on peut voir comme une analyse transversale. Une telle analyse
peut eˆtre vue comme une caracte´risation du champ de re´gion HII a` divers ins-
tants dans la simulation. De manie`re comple´mentaire, l’arbre permet e´galement
une analyse qu’on appellera longitudinale qui consiste a` suivre chacune des
diﬀe´rentes re´gions dans le temps. Une telle analyse se re´ve`le comple´mentaire
de l’analyse transversale et permet de statuer sur l’e´volution dynamique de
chacune des re´gions. Un troisie`me type d’analyse consiste en la combinaison
des deux types d’analyses longitudinale et transversale. En eﬀet, il est possible
d’avoir des informations sur le champs des re´gions HII a` un instant donne´
tout en tenant compte de leur passe´ ou devenir proche. En section 3.3.1, nous
avons eﬀectivement vu que l’on peut statuer sur la nature des re´gions HII a` un
instant donne´. Ainsi, il est possible de savoir si une re´gion vient de naˆıtre, ce
qui se caracte´rise par l’apparition d’une nouvelle branche dans l’arbre. Dans
le meˆme ordre d’ide´e, il est e´galement possible, par exemple, de savoir si une
re´gion est sensible a` la recombinaison, ce qui se caracte´risera par une re´gion
disparaissant dans l’arbre dans l’instantane´ suivant.
L’arbre est un nouvel outil qui permet de mettre en lumie`re de nouvelles ca-
racte´ristiques du phe´nome`ne simule´ compare´ aux me´thodes d’analyses usuelles
des simulations. En eﬀet, les e´tudes mene´es sur l’e´volution de la fraction d’io-
nisation moyenne ou l’e´volution de la profondeur optique Thompson sont des
analyses moyenne´es sur le volume entier de la simulation a` un instant donne´.
De meˆme, l’e´tude des cartes d’ionisation ou de leurs spectres de puissance se
limite a` une analyse statique du phe´nome`ne a` un certain instant dans la si-
mulation. Il est e´videmment possible de quantiﬁer l’e´volution dynamique du
phe´nome`ne de re´ionisation induit par la simulation par le biais de ces quantite´s,
mais il faut alors regarder pas a` pas, d’instantane´ en instantane´, comment ces
quantite´s varient.
L’arbre de fusion des re´gions HII est une bonne re´ponse en vue d’e´tudier
la dynamique globale du processus de re´ionisation. En eﬀet, il permet de faire
le suivi individuel des re´gions apparues dans la simulation et de statuer sur
l’e´volution de leurs proprie´te´s au cours du temps. Ainsi, il est possible de
quantiﬁer comment e´volue globalement le champ de re´gions HII au fur et a`
mesure que la re´ionisation progresse. Par conse´quent, il est possible de savoir
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Fig. 3.11 – Illustration des diﬀe´rents types d’analyses que l’on peut entre-
prendre avec l’arbre de fusion des re´gions HII. On peut e´tudier un champ de
re´gion HII statique, a` un instant donne´ dans la simulation, ce qu’on appelle une
analyse transversale. On peut e´galement suivre la variation des re´gions avec
le temps, ce qu’on appelle une analyse longitudinale. Enﬁn on peut e´tudier le
champ de re´gions a` un instant donne´ en prenant en compte les instantane´s sui-
vant et pre´ce´dent pour caracte´riser la nature des diﬀe´rentes re´gions, ce qu’on
appelle une analyse longitudino-transversale.
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quel type de re´gions HII (voir section 3.3.1) pre´dominent a` tel ou tel instant.
On peut e´galement avoir acce`s aux tailles des re´gions et suivre leur taux de
croissance, ainsi que leurs taux de fusion avec d’autres re´gions par exemple. Il
re´sulte donc qu’une telle approche d’analyse permet de de´gager les liens entre
topologie du phe´nome`ne et le temps cosmique conside´re´.
D’autre part, les techniques usuelles, autres que l’arbre, ne permettent pas
de faire un suivi local des proprie´te´s de la simulation. En eﬀet, les quantite´s
e´tudie´es, e´tant moyenne´es sur tout le volume, ne donnent aucune informa-
tion a` un instant donne´ sur les proprie´te´s locales de re´ionisation d’une galaxie
particulie`re par exemple. De plus, comme de´ja` mentionne´, ces quantite´s ne
permettent pas de suivre temporellement une re´gion particulie`re du volume
simule´. En eﬀet, elles se concentrent majoritairement sur l’e´volution globale
dans la simulation en regardant le changement de quantite´s moyennes avec
le redshift. Ces techniques sont donc incapables de rendre compte en meˆme
temps de la nature dynamique et ge´ome´trique du processus.
L’arbre de fusion oﬀre, quant a` lui, la possibilite´ de suivre une re´gion parti-
culie`re occupant un sous volume de la simulation. En allant plus loin, il permet
meˆme de faire le suivi de toutes les re´gions individuelles en meˆme temps. Par
conse´quent, il est possible de faire un suivi global de l’e´volution des proprie´te´s
individuelles des re´gions HII en fonction du temps. Ce type d’e´tudes permet-
trait de re´pondre a` des questions lie´es aux types de sources mises en jeu dans
le processus de re´ionisation. Cela permettrait d’entrevoir comment un environ-
nement cosmologique donne´ inﬂue sur la topologie globale du processus.
Enﬁn, il apparaˆıt que la me´thodologie base´e sur l’arbre de fusion permet
d’appre´hender diverses e´chelles astrophysiques impliquant les re´gions HII. En
eﬀet, elle peut aussi bien eˆtre applique´e a` des volumes cosmologiques de l’ordre
de la centaine de me´ga-parsec ou bien a` des e´tudes sur le transfert du rayon-
nement a` l’e´chelles galactique. Ainsi on peut entreprendre le suivi des re´gions
HII a` l’e´chelle cosmologique pour e´tudier le phe´nome`ne de re´ionisation (voir
chapitre 4 et 6). On peut aussi se focaliser sur l’e´volution des re´gions HII dans
des simulations a` l’e´chelle du Groupe Local pour e´tudier l’action du rayonne-
ment de la Voie Lacte´e sur ses voisines comme M31 par exemple (voir chapitre
8). Enﬁn il est possible d’e´tudier l’e´volution de re´gions HII autour d’e´toiles
ou amas d’e´toiles dans des simulations de formation de galaxies pour e´tudier
comment elles inﬂuent sur la formation stellaire a` ces e´chelles.
3.4.2 Quelques mises en gardes lie´es a` l’arbre de fusion
La me´thodologie induit e´galement des inconve´nients inhe´rent a` la construc-
tion de l’arbre. Dans un premier temps, l’identiﬁcation des re´gions est base´e sur
un seuil d’ionisation au dela` duquel une cellule du cube d’Univers est conside´re´e
comme ionise´e. Dans notre cas, une cellule est ionise´e quand x ≥ 0.5, mais on
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aurait pu imaginer prendre une autre valeur. On s’attend a` ce que l’e´volution
de ce seuil modiﬁe la taille et la forme des re´gions qui vont eˆtre identiﬁe´es.
En eﬀet pour des valeurs infe´rieures a` 0.5, on imagine que les re´gions seraient
plus grandes alors que pour des valeurs supe´rieures a` 0.5, on s’attend a` des
re´gions compose´es de moins de cellules. De plus si le seuil est plus petit que
0.5, on pourrait meˆme s’attendre a` la de´tection d’une seule re´gion la` ou` l’on en
de´tectait deux ou plusieurs avec une valeur de 0.5. En combinaison de cet eﬀet,
le caracte`re mono-longueur d’onde du transfert du rayonnement utilise´ dans les
travaux de cette the`se (voir section 2.1.2.4) n’est pas force´ment repre´sentatif
de la re´elle morphologie des re´gions HII de´tecte´es. En eﬀet, si le transfert e´tait
re´alise´ avec une approche multi-longueurs d’onde, on s’attendrait a` obtenir des
fronts d’ionisation plus e´pais qu’avec une seule gamme d’e´nergie. Cela aurait
pour conse´quence d’accroˆıtre la taille des re´gions HII de´tecte´es.
En vue de contraindre l’inﬂuence de l’eﬀet relatif au seuil d’ionisation utilise´,
j’ai trace´ l’e´volution de la distribution de la taille des re´gions identiﬁe´es dans
une simulation a` trois instants diﬀe´rents et pour trois valeurs distinctes du seuil
d’ionisation pour l’identiﬁcation des re´gions (Voir ﬁgure 3.13). La comparaison
a e´te´ entreprise pour trois seuils d’ionisation diﬀe´rents, x ≥ 0.3, x ≥ 0.5 et
x ≥ 0.9 au dela` desquels les cellules sont conside´re´es comme ionise´es. On
remarque d’emble´e que les trois distributions sont tre`s similaires, et ce aux
trois instants diﬀe´rents. La variation la plus signiﬁcative est note´e pour les plus
petites re´gions avec des rayons infe´rieurs a` ∼ 2 × 10−1 Mpc/h qui sont plus
pre´sentes pour x ≥ 0.9. En revanche les distributions obtenues avec x ≥ 0.3 et
x ≥ 0.5 sont quasiment superpose´es. Il apparaˆıt donc que le choix de de´part
semble bien motive´ et n’inﬂue que tre`s peu sur la morphologie des re´gions
de´tecte´es meˆme si on aurait tendance a` faire diminuer la proportion de grandes
re´gions au proﬁt de plus petites avec le seuil x ≥ 0.9.
Un autre proble`me inhe´rent a` la me´thodologie de l’arbre re´side dans le
fait qu’elle est sensible a` l’e´chantillonnage temporel de la simulation que l’on
souhaite analyser. En eﬀet, les donne´es brutes de simulations sont discre´tise´es
de par le fait que l’on a acce`s a` un nombre ﬁni d’instantane´s de simulations
qui servent de base a` l’analyse. Or c’est a` partir de cet e´chantillon discret que
l’arbre de fusion est construit lorsque l’on lie temporellement les proprie´te´s
d’une re´gion donne´e entre les diﬀe´rents instantane´s de la simulation. A partir
de cette conside´ration, il se de´gage plusieurs avertissements qu’il faut garder en
me´moire lors des analyses entreprises avec l’arbre. Premie`rement, si une re´gion
est de´tecte´e a` un instant donne´ t, cette re´gion peut eˆtre de´tecte´e comme une
re´gion qui a subi une fusion avec une autre dans l’instant t+1. Il en re´sulte que
cette re´gion sera vue comme une re´gion issue de fusion a` l’instant t + 1 selon
la classiﬁcation des types de re´gions explicite´e en section 3.3.1. En revanche, si
l’e´chantillonnage de la simulation est plus ﬁn avec un laps de temps entre deux
instantane´s qui est plus court, il est alors possible que cette re´gion de´tecte´e au
temps t n’ait pas encore subi de fusion au temps t + 1. Dans ce cas la re´gion
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Fig. 3.12 – Repre´sentation de la distribution du rayon des re´gions HII a` trois
redshifts diﬀe´rents pour une simulation de 50 Mpc/h de cote´. La simulation
correspond au mode`le S50 explicite´ dans le chapitre suivant en section 4.1.1.
On compare la diﬀe´rence des distributions en regard du seuil d’ionisation utilise´
dans l’algorithme friends-of-friends pour la de´tection des re´gions HII. Le rayon
d’une cellule est repre´sente´ avec la ligne rouge verticale.
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serait de´tecte´e comme une re´gion en expansion et non plus comme une re´gion
issue de fusion.
Un tel eﬀet d’e´chantillonnage temporel peut e´galement se faire ressentir sur
la taille des re´gions HII de´tecte´es. En eﬀet, plus l’e´chantillonnage temporel est
ﬁn, plus on s’attend a` re´soudre des re´gions de petite tailles. Eﬀectivement, plus
le nombre d’instantane´s ge´ne´re´s est grand, plus la probabilite´ va eˆtre grande de
de´tecter une re´gion qui vient juste de naˆıtre au lieu de la de´tecter a` un instant
plus tardif de son e´volution. Au contraire, plus la re´solution est faible et plus
les instantane´s sont espace´s, plus on s’attend a` observer de grande re´gions qui
ont eu le temps d’e´voluer depuis leurs naissance.
En ﬁgure 3.13 on repre´sente l’e´volution de quantite´s dont on peut faire le
suivi avec l’arbre en fonction de l’e´chantillonnage temporel de la simulation.
Pour une simulation test de 50 Mpc/h, on a de´tecte´ graˆce a` l’arbre le nombre
total de re´gions en fonction du redshift, le nombre de nouvelles re´gions et le
nombre de fusions des re´gions en fonction du redshift. On peut se reporter
a` la section 3.3.1 pour voir comment on de´tecte tel ou tel type de re´gion
graˆce a` l’arbre et comment on peut compter le nombre de fusions entre les
diﬀe´rents instantane´s d’une simulation. Dans chaque cas, premie`rement, on
a fait l’e´tude en tenant compte de tous les instantane´s de la simulation (38
instantane´s). Dans un second temps, on a utilise´ un e´chantillonnage temporel
qui ne prend en compte qu’un instantane´ sur deux (19 instantane´s). On note
tout de suite que le nombre total de re´gion de´tecte´es ne varie que tre`s peu d’un
e´chantillonnage temporel a` un autre. En revanche lorsque l’on e´tudie le nombre
de nouvelles re´gions de´tecte´es en fonction du redshift, on note une diﬀe´rence
signiﬁcative selon l’e´chantillonnage conside´re´. En eﬀet, on observe un nombre
plus important de nouvelles re´gions lorsque l’on conside`re la simulation avec
un faible e´chantillonnage (19 instantane´s) compare´ au nombre de´tecte´ avec
un meilleur de´coupage dans le temps (38 instantane´s). C’est naturellement duˆ
au fait qu’il y a plus de nouvelles re´gions qui apparaissent dans un laps de
temps deux fois plus long entre deux instantane´s. On retrouve le meˆme eﬀet
lorsque l’on conside`re le nombre de fusions en fonction du redshift. On note
un nombre plus important de fusions pour l’e´chantillonnage a` 19 instantane´s
que pour celui a` 38 instantane´s. Encore une fois cela est duˆ au fait que plus de
re´gions vont fusionner entre deux instantane´s qui sont temporellement espace´s
que entre deux instantane´s qui sont plus proches dans le temps.
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Fig. 3.13 – Illustration de l’eﬀet de l’e´chantillonnage temporel des simulations
sur le nombre de re´gions HII. On repre´sente l’e´volution du nombre de total de
re´gions HII (a), l’e´volution du nombre de nouvelles re´gions (b) et l’e´volution
du nombre de re´gions issues de fusions (c) pour une simulation 50 Mpc/h de
cote´. A chaque fois, on calcule le nombre de re´gions de´tecte´es pour tous les ins-
tantane´s de la simulation et pour un e´chantillonnage qui utilise un instantane´
sur deux pour la de´tection.
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Chapitre 4
Etude du processus
cosmologique de fusion des
re´gions HII durant la pe´riode
de re´ionisation
Expliquez si vous pouvez. Vous ne trouverez que deux corps, un la`,
l’autre ici, et entre eux, quoi ? L’air, l’espace, l’immensite´.
Alfred de MUSSET
L’inte´reˆt de cette premie`re e´tude est de montrer comment l’arbre de fusion
des re´gions HII permet de contraindre quantitativement l’impact des diﬀe´rents
types de mode´lisations de sources ionisantes dans des simulations cosmolo-
giques de la re´ionisation. Pour ceci, nous verrons que l’arbre permet de quan-
tiﬁer comment la taille des diﬀe´rentes re´gions ainsi que leur taux de fusions
au cours du temps e´voluent. Ces types d’informations permettront de statuer
de manie`re ge´ne´rale sur la fac¸on dont les diﬀe´rents types de sources ionisantes
utilise´es impriment des variations sur le processus de fusion des diﬀe´rentes
re´gions HII. Cette e´tude a fait l’objet d’un article publie´ dans la revue A&A
qui est inclus dans le chapitre suivant.
De manie`re ge´ne´rale on s’attend a` observer une augmentation du nombre
de re´gions avec l’augmentation du nombre de sources ionisantes. Plus il y a de
re´gions, plus il est attendu qu’elles aient un taux de croissance faible en vue
d’obtenir le meˆme redshift de re´ionisation qu’avec une prescription comportant
moins de sources. En d’autres termes, il est attendu que les diﬀe´rentes lois
d’e´missivite´s relatives a` chacun des diﬀe´rents mode`les de sources ge´ne`rent une
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e´volution diﬀe´rente de la ge´ome´trie du processus. Le but est donc d’e´valuer
le degre´ de ces diﬀe´rences et de savoir s’il est possible d’obtenir des histoires
comparables avec diﬀe´rentes prescriptions de sources.
La me´thode sera teste´e sur trois mode`les de sources ionisantes diﬀe´rents et
pour des tailles de boˆıtes cosmologiques de 200 et 50 Mpc/h de coˆte´. Dans un
premier temps, je de´taillerai les caracte´ristiques des diﬀe´rents mode`les e´tudie´s
en passant en revue les types de sources utilise´es et leurs lois d’e´missivite´
associe´es. Je mettrai ensuite en avant les proprie´te´s globales des simulations en
e´tudiant les quantite´s comme l’e´volution de la fraction ionise´e ou l’e´volution de
la profondeur optique. Je montrerai enﬁn quelles proprie´te´s supple´mentaires
l’arbre de fusion permet de mettre en lumie`re aﬁn de caracte´riser l’impact
des ingre´dients mis en jeu dans les simulations. Ainsi l’e´tude de quantite´s
comme l’e´volution du nombre de re´gions HII ou de leurs taux de fusion sera
appre´hende´e en vue de caracte´riser comment les mode`les de sources impriment
diﬀe´rentes histoires de percolation des re´gions.
4.1 Simulations et mode`les de sources ioni-
santes
Les caracte´ristiques ge´ne´rales des simulations e´tudie´es dans ce chapitre se-
ront donne´es ici. Les conditions initiales ont e´te´ ge´ne´re´es par la librairie MP-
graﬁc issue de la collaboration Horizon (voir Prunet et al. 2008) avec la cos-
mologie de WMAP-5 (voir Komatsu et al. 2009) sur des grilles compose´es de
10243 cellules. L’e´volution du gaz est suivi par le code RAMSES (voir Teyssier
2002) qui permet un suivi couple´ de l’e´volution de la matie`re noire, du gaz et
de la formation d’e´toile associe´e. Deux tailles de boˆıtes cosmologiques ont e´te´
utilise´es : 200 et 50 Mpc/h comobiles avec une grille ﬁxe de 10243 cellules et
trois niveaux de raﬃnement. Toutes les simulations ont e´te´ conduites jusqu’a`
z ∼ 5.5. Ensuite le transfert du rayonnement a e´te´ calcule´ en post-traitement
avec le code ATON de´crit dans le chapitre 2 en section 2.1.2.4. Les calculs ont
e´te´ lance´s sur 64-128 GPUs sur les supercalculateurs Curie et Titane he´berge´s
par le CEA et le CCRT.
Trois mode`les distincts de sources ionisantes ont e´te´ e´tudie´s aux deux
re´solution spatiales. Deux mode`les utilisent des particules stellaires ge´ne´re´es
par le code RAMSES comme sources ionisantes. Le troisie`me est un mode`le
semi-analytique qui utilise les halos de matie`res noires ge´ne´re´s par RAMSES
comme sources ionisantes.
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4.1.1 Mode`les avec particules stellaires (S)
Le premier mode`le de sources ionisantes est un mode`le auto-consistant ou`
les sources sont ge´ne´re´es par le code hydrodynamique RAMSES (voir Teyssier
2002). Les sources sont des “e´toiles” dont la recette de formation est explicite´e
dans Rasera & Teyssier (2006). Le code hydrodynamique assure la formation
d’e´toile au-dela` d’un certain crite`re en sur-densite´. La sur-densite´ δ dans une
cellule de la boˆıte est de´ﬁnie comme telle :
δ =
ρ
ρ
(4.1)
ou` ρ est la densite´ dans la cellule et ρ est la densite´ moyenne de toute la
boˆıte ou densite´ moyenne de l’Univers. Dans notre cas de`s que δ est supe´rieur
a` environ 5, le gaz se transforme en e´toiles de masse constante de 1 × 106
et 2 × 104 M⊙ dans les boˆıtes de 200 et 50 Mpc/h respectivement avec un
parame`tre d’eﬃcacite´ ǫ = 0.01. Ces masses sont bien supe´rieures a` des masses
d’e´toiles, on parlera donc de petits amas d’e´toiles ou de particules stellaires qui
seront conside´re´es comme sources ionisantes. Il faut noter ici que le contraste en
densite´ de δ ∼ 5 choisi dans cette e´tude pour la formation d’e´toiles peut eˆtre vu
comme faible. Il a e´te´ choisi en vue de permettre un taux de formation d’e´toiles
raisonnable a` la re´solution spatiale utilise´e et aux redshifts ou` les non line´arite´s
sont faibles aux e´chelles e´tudie´es. On peut noter que la valeur choisie ici est
similaire a` celle utilise´e par Nagamine et al. (2000) aux meˆmes re´solutions
que les pre´sentes simulations. En revanche ce seuil est plus permissif que la
plupart des seuils re´fe´rence´s par Kay et al. (2002) qui ont des valeurs typiques
de δ ∼ 10. On verra par la suite que cela permet ne´anmoins de reproduire des
histoires de re´ionisation semblables a` celles ge´ne´re´es par les mode`les de halos
dont on donnera les proprie´te´s dans les sections suivantes.
Il apparaˆıt qu’a` l’heure actuelle la ge´ne´ration auto-consistante de particules
stellaires dans les simulations reste un proble`me complexe et fait encore l’objet
de multiples recherches (voir Springel & Hernquist 2003 et Rasera & Teyssier
2006). En eﬀet les croissances non line´aires des ﬂuctuations de densite´ sont
de´pendantes de l’e´chelle conside´re´e. Il en re´sulte que la re´solution des simula-
tions est un ingre´dient essentiel pour re´soudre la bonne gamme de contraste de
densite´ ne´cessaire a` l’obtention d’un taux de formation d’e´toiles re´aliste. Ainsi,
plus les simulations sont re´solues, plus elles vont eˆtre a` meˆme de re´soudre toˆt
dans la simulation des zones de sur-densite´s ou` la formation d’e´toile devient
possible. Par conse´quent, des simulations faiblement re´solues vont manquer la
ge´ne´ration des premie`res e´toiles et intrinse`quement ge´ne´rer un nombre moins
important de particule stellaires.
De plus, ces sources ne contribuent a` l’installation d’un fond Ultra-Violet
que durant un laps de temps restreint qui correspond a` la dure´e de vie des
sources. Dans notre cas les particules stellaires ont une dure´e de vie de 20
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millions d’anne´es, ce qui correspond a` la dure´e de vie typique des e´toiles mas-
sives. Une fois la dure´e de vie d’une e´toile termine´e, il se peut qu’elle ne soit pas
remplace´e a` cause de la nature discre`te de ces sources et du manque de conver-
gence de la simulation. Il en re´sulte que ces artefacts nume´riques ame`nent a` un
eﬀet de “clignotement” des sources, du moins dans les premie`res phases de la
re´ionisation a` haut redshift. Par conse´quent, jusqu’a` ce que le taux de renou-
vellement des sources soit correctement installe´, certaines re´gions HII peuvent
eˆtre sujettes au phe´nome`ne de recombinaison pour des raisons nume´riques.
Une des conse´quences de ces eﬀets nume´riques re´side dans le fait que l’on
peut sous-e´valuer le nombre de photons ionisants total en regard du faible
nombre de sources pre´sentes a` haut redshift et de leurs tendances a` “cligno-
ter”. Ainsi, nos simulations ne permettent pas de ge´ne´rer assez de photons pour
obtenir une re´ionisation a` z ∼ 6 comme le sugge`rent les observations des “tun-
nels” d’absorption Gunn-Peterson dans le spectres des quasars a` haut redshift.
Pour obtenir une histoire de formation d’e´toiles converge´e et donc un redshift
de re´ionisation re´aliste, il faut utiliser au minimum une simulation avec une
re´solution correspondant a` une taille de boˆıte de 12.5 Mpc/h comme montre´
dans Aubert & Teyssier (2010) pour une re´solution de 10243 cellules (+raﬃne-
ment) dans le cube d’Univers simule´. Avec des tailles de boˆıtes supe´rieures et
donc des re´solutions plus faibles, la convergence en terme de photons ionisants
n’est pas atteinte et l’on doit alors accroˆıtre de manie`re artiﬁcielle le nombre
de photons ionisants e´mis par chaque source en vue d’obtenir un redshift de
re´ionisation d’environ z ∼ 6.
La premie`re possibilite´, pour corriger l’eﬀet de re´solution sur le nombre de
photons ionisants ge´ne´re´s, est d’assigner un facteur multiplicatif constant a`
l’e´missivite´ de chaque source. Ce facteur est le meˆme pour chacune des sources
et il est calcule´ de manie`re a` obtenir un redshift de re´ionisation d’environ
z ∼ 6. Ce coeﬃcient ne varie pas avec le temps et reste le meˆme pour tout les
instantane´s de la simulation. Dans notre cas, les coeﬃcients d’accroissement
de l’e´missivite´ ont des valeurs de 3.8 et 30 respectivement pour les tailles de
boˆıtes de 50 et 200 Mpc/h.
Dans le reste de l’expose´, on notera les mode`les qui utilisent cette correction
avec l’acronyme S pour “Star particles”. On aura ainsi aﬀaire aux acronymes
S200 et S50 pour les tailles de boˆıte de 200 et 50 Mpc/h. On notera ici que,
sans correction, l’e´missivite´ des sources est de 90 000 photons ionisants par
baryons durant la dure´e de vie d’une source, comme dans les travaux de Baek
et al. (2009).
4.1.2 Mode`les avec particules stellaires booste´s (SB)
Le second mode`le de sources ionisantes e´tudie´ dans le cadre de cette the`se
s’appuie sur les meˆmes champs de sources ge´ne´re´s par RAMSES que dans les
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mode`les S200 et S50. Nous avons vu dans la section pre´ce´dente 4.1.1 que pour
pallier les artefacts nume´riques induits par les proble`mes de re´solution des
simulations, on pouvait utiliser un facteur constant pour renforcer l’e´missivite´
de chaque source en vue d’obtenir un redshift de re´ionisation a` z ∼ 6. Or
ce n’est pas la seule solution pour obtenir le bon redshift de re´ionisation et
l’on peut diﬀe´remment choisir d’utiliser un coeﬃcient multiplicatif de´pendant
du temps pour l’e´missivite´ des sources. En eﬀet, il est possible d’atteindre
la convergence en termes de photons e´mis a` chaque instant au lieu d’obtenir
uniquement la convergence en terme de photons e´mis a` z ∼ 6 comme avec les
mode`les S.
Du fait que les hauts contrastes de densite´ soient plus rares a` haut redshift,
la correction de l’e´missivite´ des sources doit eˆtre plus forte a` ces moments la`.
Aubert & Teyssier (2010) ont montre´ que l’e´volution temporelle de ce facteur
de boost α(t) est exponentielle avec un temps caracte´ristique qui de´pend de la
re´solution de la simulation tel que :
α(t) = max(1, a× exp(k/t)) (4.2)
ou` a est un facteur multiplicatif, t est le temps cosmique et k un temps ca-
racte´ristique. Dans notre cas nous obtenons des valeurs de (a, k) = (1.2, 3000)
et (a, k) = (1.2, 1500) respectivement pour les tailles de boˆıtes de 200 et 50
Mpc/h pour atteindre la convergence. Le temps caracte´ristique k est alors
exprime´ en millions d’anne´es.
Avec ce genre de correction de l’e´missivite´, on s’attend donc a` avoir plus de
correction a` haut redshift et a` atteindre la convergence en termes de photons
e´mis une fois que le renouvellement des sources est bien installe´. Il en re´sulte
qu’en de´but de re´ionisation, les re´gions HII lie´es aux premie`res sources auront
tendance a` s’e´tendre rapidement vu la haute e´missivite´ de ces dernie`res. Or ces
premie`res sources sont plus sujettes a` la stochasticite´ et le moteur central des
premie`res re´gions HII est susceptible de ne pas eˆtre remplace´. Par conse´quent,
ces premie`res re´gions peuvent eˆtre le sie`ge de recombinaisons fortes et peuvent
grandement modiﬁer la topologie du processus de re´ionisation simule´ en regard
des mode`les S par exemple.
Dans le reste de l’expose´, nous nous re´fe´rerons a` ces mode`les avec les acro-
nymes SB200 et SB50 avec SB renvoyant a` “Boosted Star particles” et 200 et
50 les deux tailles de boˆıtes cosmologiques e´tudie´es.
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4.1.3 Mode`le semi-analytique avec halo de matie`re
noire (H)
Dans un troisie`me temps j’ai e´galement ge´ne´re´ un mode`le simple pour les
sources ionisantes dans les simulations. Un tel mode`le se base sur les halos de
matie`re noire comme sources ionisantes. Cette technique est inspire´e du travail
de Iliev et al. (2006b) ou` un rapport masse du halo sur luminosite´ constant
est utilise´. Ainsi chaque halo est une source ionisante a` part entie`re dont la
luminosite´ est dicte´e par sa seule et unique masse. Dans ce genre de mode`le
on utilise alors un simple facteur de proportionnalite´ α assigne´ a` chaque masse
de halo en vue de de´terminer son ﬂux de photons ionisants tel que :
.
Nγ= αM (4.3)
ou`
.
Nγ est le ﬂux de photons ionisants en photons par secondes, M est la
masse du halo en M⊙ et α est exprime´ en photons/s/M⊙.
L’ide´e est alors de de´terminer α par rapport aux champs de halos de matie`re
noire simule´s en vue d’obtenir un redshift de re´ionisation de z ∼ 6 pour reﬂe´ter
les observations. Dans notre cas nous avons utilise´ des valeurs de α = 5.9× 1043
et α = 3.5× 1042 photons/s/M⊙.
Dans notre e´tude les halos ont e´te´ identiﬁe´s en utilisant le code FOF
(Friends-Of-Friends) de Courtin et al. (2011) avec un crite`re de liaison des
particules b=0.2. La masse minimale d’un halo est de 10 particules de matie`res
noires, ce qui correspond a` des masses de 9.8× 107 M⊙ et 6.3× 10
9 M⊙ pour
les boˆıtes de 50 et 200 Mpc/h respectivement.
Avec un tel mode`le, il est a` noter qu’une large gamme d’e´missivite´s
diﬀe´rentes est accessible, reﬂe´tant la gamme de masses de halos sous-jacente.
Ce n’est pas le cas avec les mode`les utilisant des particules stellaires ou` la
masse des e´toiles est constante partout dans la simulation. De plus les sources
base´es sur les halos ne souﬀrent pas de stochasticite´ a` premie`re vue e´tant donne´
que chaque halo vit jusqu’a` la ﬁn de la simulation et n’a pas de dure´e de vie
intrinse`que.
Dans le reste de l’expose´, nous ferons re´fe´rence aux mode`les semi-
analytiques avec les acronymes H200 et H50 avec H pour “Halo” et 200 et
50 qui repre´sente la taille de boˆıte du mode`le.
4.2 Proprie´te´s globales des simulations
Je me propose ici de voir quelles proprie´te´s globales sont pre´sente´es par les
diﬀe´rents mode`les de sources ionisantes. Cela permettra de voir rapidement
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en quoi les mode`les diﬀe`rent et comment les diﬀe´rents champs de re´gions HII
peuvent s’en retrouver modiﬁe´s. De plus cette premie`re analyse pourra nous
servir de point de comparaison pour l’interpre´tation de l’analyse plus pousse´e
que l’on entreprendra par la suite avec l’arbre de fusion. On verra qu’en termes
de proprie´te´s globales tous les mode`les sont comparables a` premie`re vue alors
que les conclusions apporte´es par l’e´tude de l’arbre de fusion re´ve´leront des dis-
parite´s dans les diﬀe´rentes histoires de re´ionisation relatives a` chaque mode`le.
4.2.1 Nombre de photons ionisants
En ﬁgure 4.1 nous repre´sentons, pour les trois mode`les et les deux tailles de
boˆıtes, l’e´volution du rapport du nombre de photons ionisants cumule´s e´mis
par les sources par rapport au nombre d’atomes d’hydroge`ne. Nous pouvons
voir que, dans tous les mode`les, environ deux photons par atomes d’hydroge`ne
ont e´te´ produits au moment de la re´ionisation a` z ∼ 6.
Nous voyons que les mode`les S200 et S50 pre´sentent des pentes diﬀe´rentes
pour le nombre cumule´ de photons. La pente est en eﬀet plus forte dans le
mode`le S200 compare´ au mode`le S50. On peut noter que la pe´riode durant
laquelle les sources sont actives est plus courte dans le mode`le S200 (a` partir
de z ∼ 12.5 contre z ∼ 15 pour S50). De plus, il apparaˆıt qu’il y a naturellement
moins de sources ionisantes ge´ne´re´es dans la boˆıte de 200 Mpc/h (environ 8500
particules stellaires contre 35500 dans le mode`le S50 a` z ∼ 8.5). Ainsi pour
que le meˆme nombre de photons soit produit a` partir de moins de particules
stellaires et dans un laps de temps plus court, il devient ne´cessaire d’assigner
une plus forte e´missivite´ aux source dans la boˆıte de 200 Mpc/h.
Les mode`les SB sont convergents en termes de photons e´mis a` chaque ins-
tant selon la de´ﬁnition adopte´e pour la correction de l’e´missivite´ des sources.
Ainsi, de`s que la production de photons devient stationnaire, on observe un
meˆme nombre de photons produit peu importe la taille de boˆıte conside´re´e.
On observe par exemple que les courbes du nombre de photons cumule´s de-
viennent quasiment superpose´es a` partir de z ∼ 11 pour les mode`les SB200 et
SB50. En comparaison des e´missivite´s des mode`les S, celles des mode`les SB
pre´sentent de plus grandes valeurs au de´but de la simulation. Cela est attendu
du fait que les mode`les SB ont une plus grande correction de l’e´missivite´ a`
haut redshift. En revanche dans les derniers stades de la simulation a` partir de
z ∼ 7.5, le nombre de photons produits devient infe´rieur dans les mode`les SB
compare´ aux mode`les S en vue de compenser la forte e´missivite´ des sources en
de´but de simulation.
Enﬁn il est inte´ressant de noter que le mode`le H50 semble calquer le mode`le
S50 en terme d’e´volution du nombre de photons cumule´s. Cela semble indiquer
que l’on peut obtenir une histoire d’e´mission avec des halos de matie`re noire
qui suit a` peu pre`s celle ge´ne´re´e par des particules stellaires, a` condition de
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Fig. 4.1 – Evolution avec le redshift du rapport du nombre cumule´ de pho-
tons ionisants e´mis par les sources sur le nombre d’atomes d’hydroge`ne. La
ligne horizontale repre´sente un photon par atome. Les lignes solides et celles
en pointille´s repre´sentent respectivement les simulations de 200 et 50 Mpc/h
de taille. Les couleurs noire, bleue et rouge repre´sentent respectivement les
mode`les S, SB et H.
choisir une correction particulie`re pour l’e´missivite´ des e´toiles. Cette tendance
est moins e´vidente entre les mode`les H200 et S200. Cela reﬂe`te la diﬀe´rence
croissante entre les histoires de population de halos et d’e´toiles lorsque l’on
diminue la re´solution de la simulation ou que l’on augmente la taille de boˆıte
et c’est un eﬀet que l’on retrouvera a` plusieurs reprises par la suite.
4.2.2 Fraction d’ionisation
En ﬁgure 4.2 nous repre´sentons, pour les trois mode`les et les deux tailles de
boˆıtes, l’e´volution avec le redshift de la fraction ionise´e moyenne ponde´re´e en
volume :
〈fHII〉 = x =
n∑
i=0
xi
n
(4.4)
avec
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xi =
nHIIi
nHi
(4.5)
ou` nHIIi repre´sente le nombre d’atome d’hydroge`ne ionise´s dans la cellule i et
nHi est le nombre d’atomes d’hydroge`ne total (ionise´ et neutre) dans la cellule
i. n repre´sente le nombre total de cellules de la boˆıte de simulation. A premie`re
vue, tous les mode`les pre´sentent une e´volution similaire en termes d’e´volution
de la fraction ionise´e moyenne. Nous constatons, en eﬀet, que toutes les courbes
atteignent une valeur de x ∼ 0.5 a` un meˆme redshift d’environ z ∼ 7.
Les mode`les SB pre´sentent des courbes qui croissent plus toˆt a` partir de
redshifts de l’ordre de z ∼ 12− 13 alors que l’ionisation de la boˆıte commence
plus tard dans les deux autres mode`les a` partir de z ∼ 9− 10. Encore une fois
c’est duˆ aux forts e´metteurs a` haut redshift dans les mode`les SB a` cause de la
grande correction de l’e´missivite´ a` ces instants la`.
En revanche les courbes atteignent des valeurs de x = 1 plus toˆt dans les
mode`les S et H compare´ aux mode`les SB. Il semble donc que les corrections
d’e´missivite´s adopte´es ame`nent les mode`les S et H a` rattraper le de´ﬁcit de
photons ionisants produits par rapport aux mode`les SB lorsque la production
de source devient stationnaire.
On voit bien que les deux mode`les S et H sont tre`s similaires et que le
mode`le SB semble au contraire avoir une histoire de re´ionisation plus distincte
au premier abord. On notera quand meˆme que cette tendance diminue lorsque
la re´solution est augmente´e. Les histoires relative de re´ionisation deviennent
alors de plus en plus comparable peu importe le mode`le de sources ionisantes
conside´re´.
4.2.3 Profondeur optique
En ﬁgure 4.3 nous repre´sentons,pour les trois mode`les et les deux tailles de
boˆıtes, l’e´volution avec le redshift de la profondeur optique Thompson τ(z). Il
est aussi repre´sente´ en ﬁgure 4.3 la valeur moyenne de τ(z) a` un sigma pre`s
issue des donne´es observationnelles de WMAP-5 (Komatsu et al. 2009).
Nous voyons d’emble´e que toutes les simulations pre´sentent des e´volutions
convergentes en terme de profondeur optique. Dans les boˆıtes de 200 Mpc/h, les
simulations atteignent des meˆmes valeurs de τ ∼ 0.06 a` un redshift d’environ
z ∼ 8. Seul le mode`le SB pre´sente une valeur de τ tre`s le´ge`rement plus e´leve´e
avant z ∼ 8. Cela s’explique naturellement en se souvenant que l’histoire de
re´ionisation de ce mode`le est plus e´tendue en redshift que dans les deux autres
au vue de la pre´ce´dente ﬁgure 4.2 ou` l’on observait l’e´volution du nombre de
photons ionisant avec le redshift.
La convergence des e´volutions est encore plus marque´e dans les boˆıtes des
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Fig. 4.2 – Evolution avec le redshift de la fraction ionise´e moyenne ponde´re´e
en volume des six simulations e´tudie´es.
50 Mpc/h ou` toutes les courbes sont quasiment superpose´es tre`s toˆt a` partir
de z ∼ 10. Finalement il apparaˆıt a` premie`re vue que tous les mode`les ont des
histoires de re´ionisation comparable, du moins du point de vue de l’e´volution
de la profondeur optique.
4.2.4 Cartes d’ionisation
En ﬁgure 4.4 et 4.5, les cartes du champ d’ionisation sont repre´sente´es pour
les trois mode`les prises a` trois instants diﬀe´rents dans les simulations. Les
instantane´s sont pris aux meˆmes redshifts pour chacun des mode`les pour faire
des comparaisons. La ﬁgure 4.4 repre´sente ces cartes pour les simulations avec
une taille de boˆıte de 200 Mpc/h tandis que la ﬁgure 4.5 repre´sente les cartes
pour les simulations de 50 Mpc/h de cote´. Dans chaque ﬁgure, le code couleur
de´note les diﬀe´rents nume´ros d’identiﬁants alloue´s a` chaque re´gion HII durant
la proce´dure d’identiﬁcation avec l’algorithme friends-of-friends de´taille´ en
section 3.2.2. L’inte´reˆt, ici est de voir a` premie`re vue comment les champs de
re´gions HII diﬀe`rent d’un mode`le a` l’autre. On regardera donc a` l’œil comment
ces champs pre´sentent des structures diﬀe´rentes sans quantiﬁer la forme des
re´gions identiﬁe´es. Ce sera l’objet d’une analyse plus pousse´e mene´e dans la
section suivante 4.3.
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Fig. 4.3 – Evolution avec le redshift de la profondeur optique Thompson pour
les six simulations e´tudie´es.
Les intuitions des sections pre´ce´dentes quant a` l’inﬂuence des mode`les de
sources ionisantes sur les diﬀe´rentes histoires de re´ionisation sont bien re-
trouve´es dans les cartes de champs de re´gions HII. C’est du moins le cas dans
les deux premiers instantane´s a` des redshift de z ∼ 10.5 et z ∼ 8.4. En eﬀet,
les mode`les SB pre´sentent moins de re´gions avec de plus grands rayons que
dans les deux autres mode`les. Dans les mode`les H on observe eﬀectivement
plus de re´gions avec des rayons infe´rieurs. Les mode`les S sont des mode`les
interme´diaires qui montrent des re´gions plus grandes que dans les mode`les H
mais avec un nombre plus important de re´gions que dans les mode`les SB.
Ces tendances reﬂe`tent, encore une fois, les diﬀe´rences des mode`les de
sources avec des halos qui sont beaucoup plus nombreux que les particules
stellaires. Ainsi, dans les mode`les H, a` peu pre`s le meˆme nombre de photons
ionisants que dans les deux autres mode`les est partage´ par beaucoup plus de
sources que dans les mode`les S et SB. Il en re´sulte que les sources des mode`les
H sont de plus faibles e´metteurs que dans les deux autres mode`les. D’autre
part, les mode`les SB pre´sentent de larges re´gions HII toˆt dans la simulation
compare´ aux mode`les S, ce qui est duˆ a` la forte correction de l’e´missivite´ des
sources dans ce mode`le a` haut redshift. Cette forte e´missivite´ au de´but de la
simulation favoriserait donc des fusions de re´gions toˆt dans la simulation dont
re´sulteraient les larges re´gions que l’on observe.
Lorsque l’on conside`re les boˆıtes de 50 Mpc/h en ﬁgure 4.5, on observe
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Fig. 4.4 – Cartes bidimensionnelles du champ d’ionisation pris a` trois redshifts
distincts dans les trois mode`les de sources ionisantes pour les boˆıtes de 200
Mpc/h.
toujours les meˆmes tendances. Le mode`le H pre´sente toujours les cartes avec le
plus de re´gions qui ont les plus petites tailles tandis que le mode`le SB ge´ne`re
toujours le moins de re´gions avec les plus grandes tailles. Le mode`le S est
toujours un cas interme´diaire avec des re´gions plus grandes que dans le mode`le
H, mais plus petites que dans le mode`le SB. De manie`re ge´ne´rale, on observe
que la plus grande re´solution spatiale avec une boˆıte de 50 Mpc/h tend a`
pre´senter des cartes ou` il y a plus de re´gions HII que dans les mode`les de 200
Mpc/h. De plus, les cartes pre´sentent un niveau de structure beaucoup plus
ﬁn. Cela te´moigne du fait qu’a` haute re´solution on est plus a` meˆme de re´soudre
un grand nombre de sources capturant ainsi de manie`re plus ﬁne les petites
e´chelles.
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4.2.5 Spectres de puissances
Une autre quantite´ pour caracte´riser les simulations re´side dans le calcul du
spectre de puissance du champs ionise´. Un tel spectre de puissance se calcule
comme ceci :
∆(k)2 =
k3
2π2V
∫
δ(~x)e−i
~k.~xd3x (4.6)
avec V = L3 ou` L est la taille d’un cote´ du cube de la simulation, ~k =
(2π/L)~n avec ~n un vecteur unitaire et δ(~x) est la valeur de la fraction ionise´e
en ~x.
Dans cette e´tude, le spectre de puissance a e´te´ calcule´ a` des instants ou` la
fraction d’ionisation moyenne de la boˆıte est comparable. Cela nous permettra,
en eﬀet, de voir les e´chelles caracte´ristiques dominantes dans le champ ionise´
de chacun des mode`les. Ce sera un premier indice quant a` la taille typique des
re´gions HII que chaque mode`le est susceptible de pre´senter.
En ﬁgure 4.6 nous repre´sentons le rapport des spectres de puissances entre
les diﬀe´rents mode`les. Chaque spectre de puissance d’un mode`le a e´te´ calcule´
lorsque la valeur de la fraction ionise´e moyenne est environ e´gale a` < x >∼ 0.5.
Les spectres de puissance sont montre´s a` titre indicatif dans le coin supe´rieur
gauche de chaque image de la ﬁgure 4.6. Notons ici que les spectres de puis-
sance sont montre´s avec des e´chelles de longueurs croissantes et des e´chelles de
fre´quences spatiales de´croissantes.
Nous pouvons voir d’emble´e que tous les spectres de puissance sont quasi-
ment superpose´s, et ceci pour les deux tailles de boˆıtes. Cela semble indiquer
que peu importe le mode`le de source ionisante conside´re´, la structure sous-
jacente du champ ionise´ est similaire dans tous les mode`les.
Pour appre´hender plus ﬁnement les diﬀe´rences induites dans chacun des
mode`les, en ﬁgure 4.6 on se focalise plutoˆt sur le rapport des spectres de
puissance des diﬀe´rents mode`les. On repre´sente pour les deux tailles de boˆıte,
le rapport des spectres de puissances des deux mode`les S et SB sur celui du
mode`le H. D’emble´e, nous observons que les deux mode`les S200 et SB200
tendent a` pre´senter moins de puissance a` des e´chelles infe´rieures a` ∼ 8 Mpc/h
compare´ au mode`le H200. En revanche les mode`les S200 et SB200 montrent
plus de puissance au dela` de cette taille de ∼ 8 Mpc/h. On retrouve cette
meˆme tendance lorsque la re´solution des simulations est augmente´e avec la
boˆıte de 50 Mpc/h. De nouveau les mode`les S50 et SB50 pre´sentent moins de
puissance en dessous d’une longueur d’environ 20 Mpc/h et plus de puissance
au dela` compare´ au mode`le H50.
Encore une fois, ces tendances conﬁrment les intuitions des ﬁgures
pre´ce´dentes : le mode`le H va ge´ne´rer plus de re´gions HII de plus petite taille a`
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partir de plus de sources que les mode`les S et SB. Ces deux derniers mode`les
vont plutoˆt avoir tendance a` ge´ne´rer des re´gions plus larges et moins nom-
breuses a` partir de moins de sources ionisantes.
4.3 Proprie´te´s de l’arbre de fusion
Dans cette section, je m’attacherai a` montrer comment l’analyse des si-
mulations avec l’arbre de fusion des re´gions HII se re´ve`le comple´mentaire de
l’analyse globale mene´e dans la section pre´ce´dente 4.2.
4.3.1 Nombres de re´gions HII
En premier lieu, l’e´tude de l’e´volution du nombre de re´gions HII pre´sentes
dans la simulation en fonction du redshift sera mene´e pour e´tudier les
diﬀe´rences entre chacun des mode`les. Premie`rement, je montrerai comment
le nombre absolu de ces re´gions varie avant de regarder l’e´volution de la pro-
portion relative de chacun des diﬀe´rents types de re´gions de´ﬁnies en section
3.3.1.
4.3.1.1 Evolution du nombre absolu de re´gions
La ﬁgure 4.7, repre´sente l’e´volution avec le redshift du nombre absolu de
re´gions HII pre´sentes pour les trois mode`les de sources ionisantes et les deux
tailles de boˆıte. La distribution est de´coupe´e de manie`re a` diﬀe´rencier la contri-
bution de chacun des types de re´gions HII que l’arbre de fusion permet d’iden-
tiﬁer comme de´ﬁni en section 3.3.1. On peut ainsi diﬀe´rencier :
• La contribution des nouvelles re´gions (en bleu)
• La contribution des re´gions qui recombinent (en jaune)
• La contribution des re´gions en expansion (en rouge)
• La contribution des re´gions qui sont issues de fusion(s) (en vert)
A premie`re vue, nous observons que les distributions ge´ne´rales pre´sentent
les meˆmes tendances globales peu importe le mode`le de sources ionisantes
conside´re´. Elles montrent toutes un maximum du nombre de re´gions pre´sentes
a` des redshifts zpeak comparables de z ∼ 8 et z ∼ 9 respectivement dans les
boˆıtes de 200 et 50 Mpc/h. Avant zpeak, les re´gions HII apparaissent dans la
boˆıte, s’e´tendent et commencent a` peupler la boˆıte avec un nombre croissant de
re´gions HII. Cette premie`re pe´riode est de´ﬁnie comme la pe´riode de pre´-fusion
des re´gions (‘pre-overlap period’).
Durant cette pe´riode, le processus de re´ionisation et d’installation du fond
Ultra-Violet est domine´ par l’apparition des sources et l’expansion isole´e de
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Fig. 4.6 – Rapport des spectres de puissance des diﬀe´rents mode`les pour les
deux tailles de boˆıtes de 200 (en haut) et 50 Mpc/h (en bas). La ligne bleue
symbolise un rapport de 1. On montre e´galement les spectres de puissance des
trois mode`les dans le coin en haut a` gauche de chaque image.
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leurs re´gions HII associe´es. En revanche, apre`s zpeak, les diﬀe´rentes re´gions HII
deviennent trop proches les unes des autres et elles commencent a` fusionner
de manie`re intense. Cela a` donc pour conse´quence de faire diminuer le nombre
absolu de re´gions HII. Cette pe´riode est appele´ la pe´riode de “fusion” (‘overlap
period’) des re´gions qui continue jusqu’a` ce que la re´ionisation soit comple`te.
Il ne reste alors plus qu’une seule re´gion HII lorsque tout l’Univers est ionise´e.
Meˆme si a` premie`re vue les distributions sont similaires entre les diﬀe´rents
mode`les, le nombre absolu de re´gions est bien supe´rieur dans les mode`les H
que dans les deux autres. Cette diﬀe´rence est d’autant plus accentue´e dans les
boˆıtes de 50 Mpc/h. Le nombre absolu de re´gions reste a` peu pre`s comparable
entre les mode`les S et SB pour les deux tailles de boˆıtes. Cette diﬀe´rence n’est
pas surprenante au vu des courbes d’e´volution globales vues pre´ce´demment.
En eﬀet, cela reﬂe`te la diﬀe´rence du nombre de sources ionisantes produites
d’un mode`le a` un autre. Le nombre de halos de matie`re noire utilise´s comme
sources ionisantes dans les mode`les semi-analytiques H est eﬀectivement bien
supe´rieur au nombre de sources auto-consistantes ge´ne´re´es par les mode`les
S et SB (respectivement 33 100 et 285 000 halos dans H200 et H50 contre
respectivement 8500 et 35500 particules stellaires dans les mode`les d’e´toiles de
200 et 50 Mpc/h a` z ∼ 8.5).
4.3.1.2 Evolution de la proportion des diffe´rents types de re´gions
Dans l’optique de mettre en lumie`re les diﬀe´rences dans les histoires
d’e´volution de chaque type de re´gions, on pre´sente en ﬁgure 4.8 la variation de
leurs proportions relatives en fonction du redshift.
Re´gions sensibles a` la recombinaison
Premie`rement, il est inte´ressant de noter que les mode`les SB et, dans une
moindre mesure, les mode`les S pre´sentent des re´gions HII qui recombinent. Le
processus de recombinaison de re´gions HII peut eˆtre la conse´quence de deux
facteurs :
• Dans un premier temps, les re´gions pre´sentant un haut contraste de den-
site´ sont des lieux qui favorisent la recombinaison.
• Dans un second temps le phe´nome`ne de recombinaison peut e´galement
eˆtre intrinse`quement lie´ a` l’e´volution des sources ionisantes. En eﬀet, si
des sources qui sont a` l’origine de la cre´ation d’une re´gion HII s’e´teignent
et ne sont pas remplace´es, cela aura pour conse´quence d’arreˆter la produc-
tion de photons ionisants. Il en re´sultera alors que la re´gion recombinera
naturellement.
Le phe´nome`ne de recombinaison duˆ aux contrastes de densite´ semble ne
pas eˆtre le principal moteur ope´rant dans nos mode`les. En eﬀet l’e´volution
du champ de densite´ est le meˆme dans tout les mode`les pour une taille de
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Fig. 4.7 – Evolution avec le redshift du nombre absolu de chaque type de
re´gions HII pour les trois mode`les de sources et les deux tailles de boˆıtes.
Les panneaux (a), (b) et (c) repre´sentent respectivement les distributions des
mode`les SB, S et H pour la boˆıte de 200 Mpc/h tandis que les panneaux (d),
(e) et (f) repre´sentent l’e´volution des meˆmes mode`les mais pour la boˆıte de
50 Mpc/h. Les couleurs encodent les diﬀe´rents types de re´gions : les nouvelles
(bleu), celles qui s’e´tendent (rouge), celles qui recombinent (jaune) et celles
re´sultantes de fusions (vert).
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boˆıte donne´e. Or, il se trouve que les mode`les H ne montrent que tre`s peu (50
Mpc/h) voir aucune re´gions (200 Mpc/h) qui recombinent. Il apparaˆıt donc
que la pre´sence des re´gions qui recombinent dans les deux autres mode`les soie
due a` l’e´volution sous-jacente des sources ionisantes.
Par ailleurs, les sources stellaires sont naturellement plus a` meˆme de
pre´senter des variations dans leurs e´volutions compare´es aux halos de matie`re
noire. D’une part, les particules d’e´toiles sont stochastiques du fait qu’elles
peuvent ne pas eˆtre remplace´es par une nouvelle ge´ne´ration d’e´toiles lors-
qu’elles arrivent en ﬁn de vie. Par conse´quent, certaines re´gions ne peuvent
eˆtre entretenues par un taux de photons ionisants constant et vont donc re-
combiner. D’autre part, les halos ont une e´mission continue et ne souﬀrent
pas de dure´e de vie ﬁnie contrairement aux e´toiles. Cela explique pourquoi on
observe un manque de re´gions sensibles a` la recombinaison dans les mode`les
H compare´s aux mode`les S et SB. De plus les mode`les SB pre´sentent des
sources qui ont une e´missivite´ de´croissante au cours du temps. Cela me`ne a` un
sce´nario ou` de tre`s forts e´metteurs apparus toˆt dans la simulation produisent
de larges re´gions ionise´es qui voient leurs moteurs internes de production de
photons ionisants devenir de plus en plus faibles. C’est pourquoi les mode`les
SB pre´sentent le plus de re´gions sensibles a` la recombinaison du fait que de
grandes re´gions vont se fragmenter voire disparaˆıtre.
Il faut tout de meˆme noter que l’eﬀet duˆ aux forts contrastes de densite´ n’est
pas nul. Notamment on observe un plus grand nombre de re´gions qui recom-
binent dans le mode`le S50 compare´ au mode`le S200. De meˆme, on observe de
rares re´gions qui recombinent dans H50 alors qu’on n’en observe aucune dans
H200. En eﬀet, une meilleure re´solution des simulations me`ne a` des contrastes
de densite´ qui sont mieux re´solus favorisant ainsi le phe´nome`ne de recombi-
naison des re´gions HII.
Re´gions en expansion
Les re´gions que l’on appelle les re´gions en expansion sont celles que l’on
de´tecte dans l’arbre comme n’ayant qu’une seule re´gion parente. En ﬁgure
4.8, on voit dans tous les mode`les que leur proportion est toujours dominante
compare´e aux autres types de re´gions HII, et ce jusqu’a` la ﬁn de la re´ionisation.
Cela nous indique que l’e´chantillonnage temporel des simulations est assez ﬁn
pour suivre le phe´nome`ne d’expansion individuel des diﬀe´rentes re´gions, du
moins entre deux instantane´s de la simulation. Le fait que l’on de´tecte encore
ce genre de re´gions jusque dans les dernie`res phases de la simulation (encore
entre 30 et 80 % du total des re´gions suivants les mode`les) sugge`re qu’il reste
des re´gions qui ne sont pas implique´es dans le processus global de fusion meˆme
a` la ﬁn de la pe´riode de fusions intenses. Il reste en eﬀet des lieux assez e´loigne´s
du fond Ultra-Violet global ou` l’espace est encore majoritairement neutre pour
que des re´gions puissent s’e´tendre sans fusionner imme´diatement.
Nouvelles re´gions
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Fig. 4.8 – Evolution avec le redshift de la proportion de chaque type de re´gions
HII pour les trois mode`les de sources et les deux tailles de boˆıte. Les panneaux
(a), (b) et (c) repre´sentent respectivement les distributions des mode`les SB,
S et H pour la boˆıte de 200 Mpc/h tandis que les panneaux (d), (e) et (f)
repre´sentent l’e´volution des meˆmes mode`les mais pour la boˆıte de 50 Mpc/h.
Les couleurs encodent les diﬀe´rents types de re´gions : les nouvelles (bleu), celles
qui s’e´tendent (rouge), celles qui recombinent (jaune) et celles re´sultantes de
fusions (vert). La ligne noire verticale repre´sente le pic du nombre absolu de
re´gion pre´sentes : zpeak. 117
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Les nouvelles re´gions sont les re´gions de´ﬁnies comme des nouvelles branches
dans l’arbre de fusion. Typiquement, ces re´gions permettent de faire le suivi de
la formation de nouveaux sites d’e´mission qui sont soit de nouvelles particules
stellaires ou de nouveaux halos apparus dans la simulation hors de re´gions HII
pre´-existantes.
Dans toutes les simulations on observe une de´croissance graduelle de la
proportion de nouvelles re´gions (ﬁgure 4.8) jusqu’a` zpeak. Dans la boˆıte de
50 Mpc/h on observe cette de´croissance jusque dans les derniers stades de
la pe´riode de re´ionisation. Cela est explique´ par un eﬀet “d’empilement” du
nombre de re´gions HII pre´-existantes. En eﬀet jusqu’a` zpeak le nombre de ces
re´gions augmente a` un taux qui surpasse celui de la cre´ation de nouvelles
re´gions, ce qui a pour conse´quence de diminuer la proportion relative de ces
nouvelles re´gions. En eﬀet, les re´gions continuent de croˆıtre sans un taux de
fusion eﬃcace sur une pe´riode correspondant a` plusieurs ge´ne´rations de nou-
velles re´gions HII. Cela a pour conse´quence d’augmenter le nombre de re´gions
pre´-existantes et de faire de´croˆıtre dans le meˆme temps la proportion des nou-
velles.
Apre`s zpeak, la proportion de nouvelles re´gions augmente dans tous les
mode`les avec la boˆıte de 200 Mpc/h et reste constant dans les boˆıtes de 50
Mpc/h. De manie`re inhe´rente au processus de re´ionisation, le nombre total
de sites ionisants distincts diminue durant cette pe´riode de fusion intense. Il
semble que les nouvelles re´gions apparaissant et associe´es a` ces rares sites io-
nisants ont toujours la capacite´ de s’e´tendre sans subir les fusions meˆme tard
dans le processus de re´ionisation. En eﬀet, le taux de destruction de re´gions pre´-
existantes par processus de fusion est important a` ce moment et les nouvelles
e´toiles ou halos apparaissant dans des zones encore neutres ont la capacite´
d’entretenir et garder constante, dans les boˆıtes de 50 Mpc/h, la proportion
relative du nombre de nouvelles re´gions pre´sentes. Il apparaˆıt meˆme que la
chute du nombre de re´gions pre´-existantes par fusions soie contrebalance´e par
une production de nouvelles re´gions qui tend a` faire augmenter leur proportion
relative dans les boˆıtes de 200 Mpc/h, ce qui est observe´ par une croissance de
la proportion de nouvelles re´gions dans S200 et H200 apre`s zpeak.
La croissance de la proportion de nouvelles re´gions dans S200 et H200
sugge`re que la fusion des re´gions pre´-existantes est plus soudaine qu’a` haute
re´solution. C’est en accord avec ce que sugge´rait la ﬁgure 4.7 ou`, apre`s zpeak,
l’e´volution du nombre absolu de re´gions en fonction du redshift de´croˆıt moins
abruptement a` haute re´solution.
D’autre part, la pre´sence d’une forte proportion de re´gions sujette a` la re-
combinaison dans le mode`le SB200 conduit a` une e´volution diﬀe´rente en ce
qui concerne la proportion de nouvelles re´gions. La proportion de ces dernie`res
reste quasi-constante a` tout les redshifts avec un petit creux observe´ aux alen-
tours de z ∼ 10. Sans la contribution des re´gions qui recombinent, on s’at-
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tendrait a` observer une croissance de la proportion relative de ces nouvelles
re´gions comme dans les autres mode`les de 200 Mpc/h.
Re´gions re´sultante de fusions
Les re´gions re´sultante de fusions sont les re´gions identiﬁe´es dans l’arbre
comme ayant plus d’une re´gion parente. Elles re´sultent donc de la fusion de
deux ou plusieurs re´gions. Elles permettent de quantiﬁer le taux de fusion des
re´gions et l’e´tablissement du fond UV vu comme un re´seau connecte´ de re´gions
ayant fusionne´.
Les mode`les S et H pre´sentent des e´volutions similaires avec le redshift pour
les re´gions re´sultantes de fusions. Leurs proportions sont maximales a` zpeak
dans les deux mode`les. Avant ce moment, les re´gions s’e´tendent de manie`re
isole´e et fusionnent rarement. Aux alentours de zpeak, le grand nombre de
re´gions et leur proximite´ favorise l’eﬃcacite´ de leurs fusions. Apre`s zpeak, la pro-
portion des re´gions issues de fusions diminue. A ces instants la`, seules quelques
larges re´gions issues des premie`res fusions emplissent l’Univers et vont peu a`
peu phagocyter les dernie`res rares petites re´gions isole´es.
En comparant les deux tailles de boˆıtes, on note que les fusions sont
concentre´es sur un intervalle de redshift plus restreint pour S200, H200 et
SB200. Au contraire, on de´tecte des re´gions re´sultantes de fusions durant toute
la simulation dans les mode`les S50, H50 et SB50. Une telle diﬀe´rence peut eˆtre
la conse´quence de l’histoire de re´ionisation le´ge`rement plus e´tendue temporel-
lement dans les boˆıtes de 50 Mpc/h comme mentionne´ pre´ce´demment lorsque
l’on regarde l’e´volution de 〈x(z)〉 en ﬁgure 4.2. Cela pourrait e´galement eˆtre duˆ
au plus grand nombre de sources et de re´gions HII de´tecte´es dans les boˆıtes de
50 Mpc/h , ce qui aurait pour conse´quence de favoriser le processus de fusion
durant toute la simulation compare´ aux mode`les analogues de 200 Mpc/h.
Enﬁn, dans le mode`le SB200 on observe un pic dans la fraction de re´gions
issues de fusions qui apparaˆıt plus toˆt dans la simulation compare´ aux autres
mode`les. Ce pic est note´ a` un redshift d’environ z ∼ 10 au lieu de z ∼ 8
dans S200 et H200 soit a` environ 200 millions d’anne´es d’e´cart. Apre`s ce pic
on n’observe quasiment plus aucune contribution de ce type de re´gions dans
le mode`le SB200. Cela sugge`re que la mise en place d’un processus de fusion
intense des re´gions e´merge plus toˆt dans ce mode`le et qu’il serait induit par le
large “boost” initial des sources dans cette expe´rience. Il en re´sulte l’e´mergence
tre`s toˆt d’une seule re´gion issue de la fusion pre´coce des autres re´gions. Cette
re´gion va alors monopoliser le processus de fusion dans la simulation et eˆtre
la seule contributrice dans la proportion de re´gions issues de fusions. On peut
ﬁnalement noter dans le cas particulier de ce mode`le que zpeak apparaˆıt plus
tard que l’e´mergence de cette re´gion dominante. Cela semble indiquer que
meˆme si une re´gion domine, il reste encore assez d’espace neutre dans des
lieux plus e´loigne´s ou` de nouvelles re´gions peuvent apparaˆıtre.
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Fig. 4.9 – Illustration du suivi de l’e´volution de la re´gion avec le plus grand
rayon en ﬁn de simulation. Le suivi est entrepris dans le sens ante´chronologique
de la simulation. Les re´gions en rouge symbolisent soit la re´gion la plus grande
(dans le dernier instantane´) ou le proge´niteur de la re´gion la plus grande dans
les instantane´s pre´ce´dents. On peut noter que la re´gion proge´nitrice de la
dernie`re re´gion la plus grande n’est pas force´ment la plus large dans certains
instantane´s : c’est le cas dans le premier instantane´ du pre´sent sche´ma.
4.3.2 Tailles des re´gions HII
Dans les deux prochaines sections 4.3.2.1 et 4.3.2.2, je m’attacherai a` l’e´tude
de la taille des re´gions HII. Notre but est de mettre en lumie`re comment le
rayon des re´gions varie en fonction du redshift et comment cette e´volution
change entre les diﬀe´rents mode`les. Graˆce a` l’arbre on pourra e´galement e´tudier
quels sont les tailles caracte´ristiques des diﬀe´rents types de re´gions HII que l’on
peut de´tecter.
4.3.2.1 Distributions du rayons des re´gions ionise´es
En ﬁgure 4.10, l’e´volution de la distribution des rayons des re´gions HII en
fonction du redshift est repre´sente´e pour les six mode`les e´tudie´s. Comme dans
Friedrich et al. (2011), le volume V de chaque re´gion dans la simulation a e´te´
calcule´ et ensuite son rayon R correspondant a` celui d’une sphe`re de meˆme
volume :
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R =
[
3V
4π
]1/3
(4.7)
En ﬁgure 4.10 l’e´volution du rayon de la dernie`re re´gion HII restante a` la ﬁn
de la simulation est aussi repre´sente´e (Voir ﬁgure 4.9 pour une illustration de
la technique de suivi de cette re´gion particulie`re). Graˆce a` l’arbre de fusion, le
suivi de cette re´gion a e´te´ entrepris en remontant le temps dans la simulation
et en calculant a` chaque instant le rayon de sa plus grosse re´gion proge´nitrice.
L’e´volution du rayon moyen des re´gions en fonction du redshift est ﬁnalement
repre´sente´e.
Au premier abord, il est frappant de noter que chaque distribution semble
tracer les proprie´te´s de la prescription de sources ionisantes sous-jacente a`
chaque mode`le. Les mode`les S ont une e´missivite´ constante avec le redshift.
C’est bien ce que l’e´volution des distributions associe´es des rayons semble
reﬂe´ter. En eﬀet, on observe une concentration de re´gions avec un rayon
constant typique de l’ordre de r ∼ 4 Mpc/h durant toute la simulation dans la
boˆıte de 200 Mpc/h. On observe un de´ﬁcit de re´gion en dessous de r ∼ 2 Mpc/h
dans la distribution avec seulement une poigne´e de re´gions avec des rayons en
dessous de cette valeur. Cela semblerait indiquer que l’e´chantillonnage tempo-
rel utilise´ dans la simulation ne permet pas de re´soudre le suivi de la croissance
des re´gions lors de leurs phases initiales. En eﬀet, les sources de ce mode`le
sont de forts e´metteurs qui ge´ne`rent une croissance rapide des re´gions et la
re´solution temporelle de la simulation ne permet une de´tection des re´gions que
lorsqu’elles atteignent un certain rayon caracte´ristique. Cet eﬀet est atte´nue´
dans le mode`le S50 ou` les sources sont de plus faibles e´metteurs et ou` les
re´gions ont un taux de croissance plus faible que dans S200. On observe donc
une distribution des rayons qui est plus continue meˆme s’il existe encore un
rayon caracte´ristique de l’ordre de r ∼ 0.4 Mpc/h en dessous duquel tre`s peu
de re´gions sont de´tecte´es.
D’autre part, le mode`le de halo est de´ﬁni comme ayant des sources ionisantes
qui ont une e´missivite´ proportionnelle a` la masse de chacun des halos. Du fait
que ces masses couvrent une large gamme, on observe alors une large gamme de
rayons pour les re´gions HII associe´es dans la boˆıte de 200 Mpc/h. Les re´gions
peuplent la distribution dans un intervalle de rayons plus large que dans les
autres mode`les et cet intervalle trace typiquement la gamme sous-jacente de
masse des halos. La forme de la distribution est similaire pour la boˆıte de 50
Mpc/h avec cependant des re´gions de plus petites tailles e´tant donne´ qu’il est
possible de re´soudre de plus petites masses de halos a` haute re´solution.
Enﬁn, les sources des mode`les SB ont des e´missivite´s qui de´croissent avec
le redshift. Cela transparaˆıt e´galement dans les e´volutions des distributions
relatives de rayons. En eﬀet, on observe de grandes re´gions HII de´tecte´es en
de´but de simulation sans contreparties signiﬁcatives pour les petits rayons.
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Ce manque de petites re´gions au de´but serait la conse´quence du “boost” tre`s
puissant des sources a` haut redshift combine´ a` l’e´chantillonnage temporel de
la simulation. Ce dernier ne permet que de de´tecter des re´gions avec de larges
rayons en de´but de re´ionisation. On observe ensuite un gradient ne´gatif pour
le rayon typique des re´gions lorsque la simulation progresse. Cela reﬂe`te bien
la de´croissance du “boost” de l’e´missivite´ des sources en fonction du temps
dans ces mode`les.
Il est surprenant de trouver une distribution bimodale a` partir de z ∼
9 jusqu’a` la ﬁn de la re´ionisation a` z ∼ 6 dans le mode`le SB200. On ob-
serve des re´gions qui peuplent la distribution au dessus et en dessous d’un
rayon caracte´ristique de ∼1 Mpc/h avec un manque de re´gions de´tecte´es
avec ce rayon typique. Dans une moindre mesure, on retrouve e´galement
cet eﬀet dans le mode`le S200. Ces re´gions avec un rayon en dessous de ∼1
Mpc/h pourrait eˆtre les re´gions sensibles a` la recombinaison que l’on obser-
vait dans la ﬁgure 4.8. On conﬁrmera cette intuition dans la prochaine sec-
tion 4.3.2.2. Par ailleurs, on peut noter qu’aux alentours de ces redshifts, le
“boost” de l’e´missivite´ des e´toiles atteindrait une certaine valeur critique. Par
conse´quent, l’e´chantillonnage temporel de la simulation peut alors eˆtre assez
ﬁn pour de´tecter de nouvelles ou pre´-existantes re´gions avec ces petits rayons.
Nous reviendrons sur cet aspect dans la prochaine section 4.3.2.2 pour mieux
comprendre son origine. Lorsque l’on conside`re le mode`le SB50, on observe
que cette distribution bimodale disparaˆıt. Le fait que le “boost” des sources
soit plus faible et que la production d’e´toiles est plus stationnaire dans ce
mode`le compare´ a` SB200 permet d’expliquer une telle diﬀe´rence entre les deux
mode`les. En eﬀet, ces deux eﬀets combine´s tendent a` faire diminuer la contri-
bution des re´gions sensibles a` la recombinaison comme vu pre´ce´demment.
Lorsque l’on conside`re les mode`les S et H pour une taille de boˆıte ﬁxe´e, il
est inte´ressant de noter que le mode`le S pre´sente une meˆme distribution que
son analogue H mais tronque´e a` partir d’un certain rayon caracte´ristique. Au
dessus de rayons de 0.4 Mpc/h et 4 Mpc/h respectivement pour S50 et S200,
les distributions S et H sont quasiment similaires. Pour des rayons infe´rieurs,
le mode`le S pre´sente moins de re´gions que le mode`le H. Cela nous indique qu’il
existe une e´chelle caracte´ristique au dessus de laquelle la distribution spatiale
des halos combine´e a` leur loi d’e´missivite´ permet de produire une distribution
des rayons similaire a` celle produite par la distribution des particules stellaire et
leur e´missivite´ constante. Aux plus petites e´chelles, les particules stellaires sont
trop rares pour reproduire la distribution de re´gions de petites tailles observe´e
avec les halos. Le re´sultat de cette sous-production de sources entraˆıne une
cre´ation associe´e de re´gions de plus grande taille dans les mode`les S. Pour
les e´chelles plus grandes, les deux approches produisent des distributions de
tailles de re´gions e´quivalentes. Il semble donc qu’avec une calibration ade´quate
les particules d’e´toiles peuvent mimer les re´sultats trouve´s avec le mode`le de
halo. On peut ﬁnalement noter que cette e´chelle caracte´ristique apparaˆıt a`
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des valeurs infe´rieures dans S50 du fait que les sources sont plus nombreuses
et moins sujettes a` la stochasticite´ que dans S200. Par conse´quent, il y a
convergence entre les rayons re´solus par S50 et H50 pour des rayons infe´rieurs
compare´ aux mode`les de 200 Mpc/h.
Finalement, on observe dans chaque mode`le la pre´sence d’une seule re´gion
HII dominante en taille qui e´merge au cours de la simulation. Elle apparaˆıt
a` z ∼ 8 (soit environ 650 millions d’anne´es apre`s le Big-Bang) dans S200 et
H200 et bien plus toˆt dans le mode`le SB200 a` z ∼ 9 (soit environ 550 millions
d’anne´es apre`s le Big-Bang). Comme sugge´re´ pre´ce´demment par l’e´tude de
la proportion de re´gions issues de fusions, cet eﬀet est une conse´quence du
“boost” des sources qui cre´e´ de grandes re´gions qui apparaissent a` haut redshift
et fusionnent tre`s toˆt pour cre´er une re´gion dominante en taille toˆt dans la
simulation. Il est inte´ressant de noter que la dernie`re re´gion de´tecte´e en ﬁn
de re´ionisation n’est pas force´ment celle qui pre´sente la plus grande taille a`
tous les instants. En fait c’est bien le cas pour le mode`le H200 et dans une
certaine mesure pour le mode`le S50 aussi. En revanche dans tous les autres
mode`les cette dernie`re re´gion est initialement une re´gion quelconque parmi
les autres. La premie`re re´gion proge´nitrice de cette dernie`re re´gion est une
des re´gions apparue le plus toˆt dans la simulation pour les mode`les H200 et
H50. Or dans les mode`les S et SB cette re´gion apparaˆıt plus tard dans la
simulation. Pour cet exemple de variation individuelle, il est donc inte´ressant
de noter qu’il persiste des diﬀe´rences meˆme si les mode`les S et H produisent des
populations de re´gions similaires avec des tailles comparables. Nous verrons
dans les prochaines sections que le me´canisme de croissance de cette re´gion
particulie`re diﬀe`re selon les mode`les.
4.3.2.2 Distributions du rayon des diffe´rents types de re´gions io-
nise´es
En ﬁgure 4.11, l’e´volution avec le redshift de la distribution en taille des
re´gions HII est repre´sente´ pour chacun des diﬀe´rents types de re´gions HII
que l’on peut rencontrer. Encore une fois, on repre´sente ces distributions pour
les trois mode`les de sources ionisantes et les deux tailles de boˆıte de 200 et
50 Mpc/h. Les distributions sont les meˆmes que celles de la ﬁgure 4.10 mais
en trac¸ant cette fois les contours associe´s a` chaque type de re´gions dans la
distribution. De nouveau, on trace aussi l’e´volution du rayon moyen des re´gions
ainsi que l’e´volution du rayon de la dernie`re re´gion restante en ﬁn de simulation
comme en ﬁgure 4.10.
Premie`rement, nous pouvons observer, dans chaque mode`le et pour les deux
tailles de boˆıte, que chaque type de re´gion occupe un intervalle de rayons bien
de´ﬁni dans la distribution totale. Sans surprises, nous observons que les nou-
velles re´gions peuplent le bas de la distribution avec les plus petits rayons tandis
que les re´gions re´sultantes de fusion ont des plus grands rayons et peuplent
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(b) S200 (e) S50
(c) H200 (f) H50
Fig. 4.10 – Evolution avec le redshift de la distribution du rayon des re´gions
HII pour les trois mode`les de sources ionisantes et les deux tailles de boˆıtes
((a) : SB200, (b) : S200, (c) : H200, (e) : SB50, (f) : S50, (g) : H50 ). Les
cellules les plus rouges repre´sentent les lieux dans la distribution peuple´es
par une seule re´gion, alors que les autres couleurs encodent un nombre plus
important de re´gions selon la code de couleur de la figure. L’e´volution du rayon
moyen et celle du rayon de la dernie`re re´gion sont montre´es avec les courbes
blanches en trait plein et en tirets respectivement.
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le haut de la distribution. Les re´gions en expansion peuplent les gammes de
rayons interme´diaires au milieu de la distribution avec des tailles supe´rieures
aux nouvelles re´gions et infe´rieures aux re´gions issues de fusions.
Il est inte´ressant de noter que, pour chacun des diﬀe´rents types de re´gions,
on observe les proprie´te´s du mode`les de sources ionisantes sous-jacent dans
l’e´volution de leur distribution en rayon avec le redshift. En d’autres termes,
la distribution R(z) de chaque type de re´gion est dicte´e par la distribution
R(z) des nouvelles re´gions et la forme de l’e´volution de cette distribution avec
le redshift est garde´e en me´moire par les autres types de re´gions. On observe
ainsi une relation R-z similaire pour les re´gions en expansion et pour celles
issues de fusions avec une simple translation vers les plus grand rayons. Ainsi,
dans les mode`les S50 et S200, les nouvelles re´gions apparaissent avec un rayon
relativement constant durant toute la pe´riode simule´e, ce qui reﬂe`te encore une
fois le caracte`re constant de l’e´missivite´ des sources dans ce mode`le combine´ a`
l’e´chantillonnage temporel de la simulation. Les re´gions en expansion et celles
re´sultante de fusions pre´sentent ce meˆme rayon constant en fonction du redshift
mais translate´ a` des gammes de rayons supe´rieures. Le mode`le S50 permet de
re´soudre des nouvelles re´gions de tailles infe´rieures a` celles re´solues dans S200
graˆce a` la plus haute re´solution en termes de nombre de sources qui pre´sentent
de surcroit des e´missivite´s infe´rieures. Par conse´quent, tous les diﬀe´rents types
de re´gions pre´sentent des rayons typiques qui sont infe´rieurs compare´ a` ceux
de S200.
Le mode`le H200 pre´sente des nouvelles re´gions qui apparaissent avec une
gamme de rayons plus larges que dans S50 et S200. Cela reﬂe`te typiquement
la gamme sous-jacente de masse des halos de matie`re noire utilise´s comme
sources ionisantes dans ce mode`le. Logiquement, on observe que les re´gions
en expansion couvrent une gamme de rayons plus importante compare´ aux
mode`les S. On retrouve aussi la meˆme tendance pour les re´gions re´sultante
de fusions. En ce qui concerne ce dernier type de re´gions, cela indique que
le processus de fusion n’est pas domine´ par quelques grandes re´gions comme
dans les mode`les S. En eﬀet, il semble qu’un e´chantillon de petites re´gions
fusionnent e´galement entre elles. Dans le mode`le H50 le me´lange des diﬀe´rents
types de re´gions dans la distribution globale est encore plus prononce´ avec
un chevauchement des intervalles de rayons couvert par chaque type qui est
plus important. Cela est explique´ par le plus grand nombre de re´gions dans ce
mode`le compare´ a` H200 qui favorise la proximite´ entre les re´gions. Il est alors
possible de trouver des lieux peuple´s par des ensembles denses de petits halos
avec des petites re´gions qui fusionnent entre elles. En revanche, dans H200 les
fusions ont lieu plus tard dans les e´tapes d’e´volution en rayon des re´gions, ce
qui est duˆ a` une distribution plus homoge`ne des halos a` basse re´solution. En
d’autres termes, le regroupement ou “clustering” des sources est mieux re´solu
a` haute re´solution.
Enﬁn, le mode`le SB200 pre´sente des nouvelles re´gions qui apparaissent avec
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un rayon de´croissant au fur et a` mesure que la re´ionisation progresse. Cela
reﬂe`te la de´croissance de l’e´missivite´ des e´toiles en fonction du temps dans ce
mode`le. Les re´gions en expansion et celles re´sultantes de fusions pre´sentent
e´galement la meˆme tendance avec une de´croissance des rayons avec le temps.
Il faut noter que pour z < 9 les nouvelles re´gions peuvent eˆtre de´tecte´es avec
de petits rayons correspondant aux re´gions peuplant le bas de la distribu-
tion de la ﬁgure 4.10 lorsqu’elle devient bimodale. Un tel eﬀet serait duˆ au
“boost” de´croissant de l’e´missivite´ des sources qui devient alors assez petit
pour re´soudre des re´gions apparaissant avec une petite taille et avec un pe-
tit taux de croissance. La plus faible pente observe´e dans l’e´volution de R(z)
dans le mode`le SB50 serait la conse´quence d’une correction du “boost” de
l’e´missivite´ moins “violente” a` haute re´solution. Les nouvelles re´gions avec des
petits rayons qui peuplent le bas de la distribution sont observe´es plus toˆt dans
ce mode`le pour z < 12.
En dernier lieu, nous nous inte´resserons a` l’e´tude des re´gions sensibles au
phe´nome`ne de recombinaison et comment elles peuplent l’e´volution de la dis-
tribution des tailles des re´gions HII. Comme attendu, au vu des re´sultats de la
section 4.3.2.1 lors de l’e´tude globale du rayon des re´gions, on observe que les
re´gions qui recombinent sont celles qui ont un rayon en dessous de ∼1 Mpc/h
dans les mode`les SB200 et S200. Comme mentionne´ auparavant, le processus
de recombinaison est soit la conse´quence du champ de densite´ local ou bien
de la loi d’e´missivite´ des sources. Dans le cas du mode`le SB, il est plutoˆt clair
que de large re´gions HII ont e´te´ cre´e´es en de´but de simulations par des sources
avec une tre`s forte e´missivite´ et qu’elles n’ont pas pu eˆtre entretenues par les
futures ge´ne´rations d’e´toiles qui ont une plus faible e´missivite´. En eﬀet la loi
d’e´volution de l’e´missivite´ dans ce mode`le ame`ne a` ce que de puissantes sources
apparues tre`s toˆt soient remplace´es par trop peu de faibles sources plus tard
dans la simulation. Ce phe´nome`ne est d’autant plus accentue´ si l’on conside`re
que le taux de renouvellement des sources est sujet a` la stochasticite´. Ainsi
de`s que les sources deviennent trop faibles, cela me`ne a` la fragmentation de
re´gions et a` la recombinaison des plus petites re´gions fragmente´es. Le mode`le
S pre´sente lui aussi un certain degre´ de recombinaisons meˆme si les sources
gardent une e´missivite´ constante durant toute la simulation. Ces recombinai-
sons peuvent alors eˆtre explique´es par les forts contrastes de densite´ locaux, ce
qui apparaˆıt pour z < 9 dans S200 au moment ou` le ‘clustering’ local devien-
drait assez important. D’autre part, dans S50 et SB50 la pre´sence de ces re´gions
est observe´e sur des pe´riodes plus e´tendues compare´ aux mode`les analogues de
200 Mpc/h. Cela s’explique par le fait que la probabilite´ de re´soudre les re´gions
denses responsables de la recombinaison est accentue´e a` haute re´solution.
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Fig. 4.11 – Evolution avec le redshift de la distribution du rayon des diﬀe´rents
types de re´gions HII pour les trois mode`les de sources ionisantes et les deux
tailles de boˆıtes de 200 et 50 Mpc/h. Les ﬁgures a), b) et c) repre´sentent
respectivement les distributions des mode`les SB200, S200 et H200 et les ﬁgures
e), f) et g) repre´sentent les mode`les SB50, S50 et H50. L’e´volution du rayon
moyen et celle du rayon de la dernie`re re´gion sont montre´es avec les courbes
noires en trait plein et en tiret respectivement.
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4.3.3 Fusions des re´gions HII
Dans les deux prochaines sections 4.3.3.1 et 4.3.3.2, je m’attacherai a` mon-
trer comment l’arbre de fusion permet de quantiﬁer la manie`re dont se de´roule
le processus de fusion des re´gions dans les simulations. Une telle quantiﬁcation
se re´ve´lera eﬀectivement d’un grand inte´reˆt en vue de contraindre l’inﬂuence
des diﬀe´rents types de sources sur la dure´e typique et l’intensite´ de cette pe´riode
de fusion. Cela apportera e´galement des informations sur la dure´e pendant la-
quelle il est possible de suivre des histoires locales de re´ionisation associe´es a`
une ou quelques galaxies dans chacun des mode`les.
4.3.3.1 Evolution globale du processus de fusion
En ﬁgure 4.12 seul le suivi des re´gions re´sultantes de fusions est entrepris,
c’est-a`-dire les re´gions de´tecte´es comme ayant plus d’une re´gion proge´nitrice
dans l’arbre de fusion. Cette ﬁgure repre´sente l’e´volution avec le redshift de la
distribution du nombre de re´gions proge´nitrices des re´gions issues de fusions.
Cette e´volution peut eˆtre vue comme une mesure de l’intensite´ du processus de
fusion. C’est e´galement une premie`re indication de la complexite´ interne des
re´gions. En eﬀet, la morphologie d’une re´gion issue de la fusion d’une dizaine de
proge´niteurs sera modele´e par les proprie´te´s (comme la propagation des fronts,
le taux de croissance des re´gions des re´gions associe´es, etc...) d’au minimum
dix sources. Il sera donc diﬃcile de relier les proprie´te´s d’une telle re´gion a`
celles des diﬀe´rentes sources ionisantes qui l’ont ge´ne´re´. Au contraire, il sera a`
priori plus simple de confronter les proprie´te´s d’une re´gion issue de la fusion
de deux re´gions a` celles de ses sites ionisants. En ﬁgure 4.12 nous montrons
aussi l’e´volution du nombre moyen de re´gions proge´nitrices et l’e´volution du
nombre de proge´nitrices de la dernie`re re´gion HII restante en ﬁn de simulation
comme en ﬁgure 4.10 et 4.11. Comme dans ces deux dernie`res ﬁgures, graˆce a`
l’arbre de fusion on remonte le temps et on calcule pour chaque instantane´ de
la simulation le nombre de proge´niteurs de cette re´gion. Le code couleur de la
ﬁgure 4.12 est le meˆme que celui utilise´ en ﬁgure 4.10.
De prime abord, on observe que la majorite´ des re´gions re´sultantes de fu-
sions sont issues de la fusion binaire ou tertiaire de deux ou trois re´gions
comme sugge´re´ par le pic dans les distributions a` des valeurs de ∼2−3 re´gions
parentes. Cette tendance est observe´e dans tous les mode`les sur quasiment
toute la pe´riode simule´e. Cela nous renseigne principalement sur le fait que
l’e´chantillonnage temporel de la simulation est assez ﬁn pour faire le suivi
de fusions locales entre deux re´gions. Avec un e´chantillonnage plus espace´
entre les instantane´s de la simulation on aurait observe´ un nombre de re´gions
proge´nitrices typiquement plus e´leve´. Une exception a` ce phe´nome`ne de fusions
binaires-tertiaires est observe´e dans le mode`le H50 ou` l’on note un manque de
re´gions dans la distribution entre z ∼ 10 et z ∼ 7 pour les valeur de ∼2−3
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re´gions parentes. Dans ce cas particulier, l’abondance de re´gions regroupe´es
tre`s proches les unes des autres par phe´nome`ne “d’entassement” des sources
est plus important que dans tout les autres mode`les. Il en re´sulte qu’une re´gion
peut fusionner avec plusieurs autres re´gions entre deux instantane´s de la simu-
lation.
D’autre part, on note l’e´mergence d’une seule re´gion qui est le re´sultat de
la fusion de plus de re´gions que les autres. Dans les mode`les S200 et H200,
cette re´gion apparaˆıt a` z ∼ 8 et plus toˆt dans le mode`le SB200 a` z ∼ 9. Ce
meˆme de´calage temporel est observe´ a` haute re´solution avec l’e´mergence de
cette re´gion a` z ∼ 9 pour les mode`les S50 et H50 et a` z ∼ 10 dans le mode`le
SB50. Il est inte´ressant de noter que cette re´gion dominante en terme de fusions
apparaˆıt au meˆme moment que la re´gion dominante en taille discute´e avec la
ﬁgure 4.10. En eﬀet l’e´volution du rayon de la dernie`re re´gion de la simulation
est concordante avec celle qui concentre les fusions. Cela indique qu’il existe
un moment a` partir duquel une re´gion HII particulie`re commence a` dominer
le processus de fusion dans la simulation. A partir de ce moment, cette re´gion
croˆıt tre`s rapidement par fusions avec de multiples re´gions environnantes et va
e´galement dominer les autres en terme de taille. De`s cet instant la` (que l’on
appellera zBKG pour “background” dans la suite de l’expose´), la probabilite´
qu’un lieu de l’espace appartienne au fond UV global plutoˆt que d’eˆtre sensible
au rayonnement local d’une source augmente. On peut donc conside´rer ce
moment comme le de´but de la pe´riode de fusion intense des re´gions HII. C’est
donc a` partir de cet instant que l’on commence a` perdre les informations sur
les histoires locale de re´ionisation induites par une ou quelques galaxies au
proﬁt d’une seule histoire ge´ne´rale de re´ionisation.
La taille des re´gions est un facteur important pour avoir un grand nombre
de re´gion proge´nitrices. En eﬀet, un large volume ionise´ favorise naturelle-
ment la proximite´ avec des sites ionise´s distants. Ne´anmoins, il faut noter que
la re´gion dominante en taille n’est qu’une re´gion parmi d’autres re´gions qui
concentrent elles aussi un grand nombre de fusions. Eﬀectivement, on observe
clairement des re´gions avec plus de proge´niteurs et c’est particulie`rement le
cas pour les mode`les H200 et H50. Les hauts contrastes de densite´ de sources
ainsi que leur regroupement ou “entassement” semble induire un taux de fu-
sion supe´rieur dans de petits volumes. De manie`re plus ge´ne´rale, les mode`les a`
haute re´solution pre´sentent un taux de fusion plus important graˆce a` leur plus
grand nombre de sources ionisantes et a` un phe´nome`ne “d’entassement” local
des sources plus important. Le fait que les mode`les H puissent atteindre des
nombres de re´gions proge´nitrices qui sont de l’ordre de dix fois supe´rieurs a` ceux
des mode`les S et SB, s’explique, ﬁnalement, par le nombre bien plus important
de halos conside´re´s comme sources dans les mode`les H. Les deux mode`les avec
des particules stellaires se de´marquent e´galement en ce qui concerne le nombre
de re´gions avec un grand nombre de proge´niteurs. A des redshifts aux alentours
de zBKG les mode`les S pre´sentent une nette de´tection de re´gions avec un nombre
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de proge´niteurs de l’ordre de celui de la re´gion dominante en taille (soit envi-
ron 10−50 proge´niteurs). En revanche dans les mode`les SB de telles re´gions
sont rarement identiﬁe´es. Cela indique que l’e´mergence tre`s toˆt de la re´gion
dominante dans les mode`les SB compare´ aux mode`les S a pour conse´quence
de pre´venir la formation de re´gions se´pare´es e´tant donne´ qu’elles fusionnent
et sont incorpore´es tre`s toˆt dans ce volume ionise´ dominant. A plus haute
re´solution cette diﬀe´rence entre les deux mode`les stellaires s’amenuise meˆme
si le mode`le S50 pre´sente encore des re´gions qui ont plus de dix proge´niteurs,
ce qu’on ne trouve pas dans le mode`le SB50.
4.3.3.2 Croissance de la re´gion HII dominante
Cette section a pour vocation de faire le suivi individuel de la re´gion domi-
nante en taille graˆce a` l’arbre de fusion. C’est un premier exemple de ce qui
sera montre´ au chapitre 6 ou` il sera explique´ comment l’arbre de fusion per-
met d’appre´hender le suivi individuel de chacune des re´gions apparues dans la
simulation. Le suivi de la re´gion dominante avec l’arbre est une source d’infor-
mation qui va nous permettre de comprendre comment l’e´mergence d’une telle
re´gion me`ne a` une perte d’information sur le processus d’expansion individuel
des autres re´gions. L’ide´e est de regarder l’e´volution des proprie´te´s des re´gions
qui fusionnent avec la re´gion dominante aﬁn d’e´valuer comment chaque mode`le
de source re´siste a` l’inﬂuence de cette re´gion particulie`re.
La ﬁgure 4.13 pre´sente l’e´volution de la distribution des rayons des re´gions
qui fusionnent avec la re´gion dominante. Encore une fois on montre l’e´volution
de la distribution pour les six simulations e´tudie´es. On montre e´galement
l’e´volution du rayon de la re´gion dominante suivie et l’e´volution du rayon
moyen des re´gions qui fusionnent avec. Le code de couleurs des diﬀe´rentes
ﬁgures est identique a` celui utilise´ dans les ﬁgures 4.10 et 4.12.
Imme´diatement nous voyons qu’a` partir d’un certain redshift (zBKG), chaque
mode`le pre´sente une e´volution de la distribution des rayons des re´gions qui
fusionnent avec la re´gion dominante qui est repre´sentative de la distribution des
rayons de toutes les re´gions HII vu en ﬁgure 4.10. En d’autres termes, a` partir
d’un certain redshift (z ∼ 8 pour S200 et H200 et z ∼ 9 pour SB200 et z ∼ 9
pour S50 et H50 et z ∼ 10 pour SB50), la majeure partie des re´gions pre´sentes
sont des re´gions qui fusionnent avec la re´gion dominante. Ce moment peut
donc eˆtre vu comme l’instant a` partir duquel une re´gion impose sa domination
dans la simulation. Il apparaˆıt donc que plus ce moment est tardif dans une
simulation, plus le suivi des histoires locales de re´ionisation induites par une
ou quelques sources pourra eˆtre entrepris sur une longue pe´riode. Dans tous
les mode`les et aux deux re´solutions, ce moment co¨ıncide avec le redshift zBKG
de´ﬁni dans la section pre´ce´dente. En d’autres termes pour z ≤ zBKG chaque
re´gion pre´sente va imme´diatement fusionner avec la re´gion dominante et donc
devenir une partie inte´grante du fond UV.
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(c) H200 (f) H50
Fig. 4.12 – Evolution avec le redshift de la distribution du nombre de re´gions
proge´nitrices des re´gions re´sultantes de fusions pour les trois mode`les de sources
ionisantes et les deux tailles de boˆıtes. Les cellules les plus rouges repre´sentent
les lieux dans la distribution peuple´s par une seule re´gion, alors que les autres
couleurs encodent un nombre plus important de re´gions selon le code couleur de
la ﬁgure. L’e´volution du rayon moyen et celle du rayon de la dernie`re re´gion sont
montre´es avec les courbes blanches en trait plein et en tirets respectivement.
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Il est aussi inte´ressant de regarder comment cette re´gion dominante se
construit dans les diﬀe´rents mode`les avant de dominer les autres. On observe,
dans les mode`les H50 et H200, que les premiers stades de la croissance de cette
re´gion sont purement dus a` l’e´mission de ses sources internes et aucunement
dus a` sa fusion avec d’autres re´gions avant z ∼ 9.5 pour H200 et z ∼ 11.8 pour
H50. On n’observe eﬀectivement aucune re´gion en train de fusionner avec la
re´gion dominante avant ces instants la`. La phase initiale de croissance de la
re´gion dominante est de´tecte´e plus tard dans le mode`le S200 avec un rayon
plus important de l’ordre de ∼3 Mpc/h contre ∼0.5 Mpc/h pour H200. Dans
S200, cette re´gion fusionne tre`s rapidement avec d’autres re´gions de tailles si-
milaires au lieu de s’e´tendre uniquement sous l’action des ses propres sources
comme dans H200. A plus haute re´solution, la re´gion dominante du mode`le S50
pre´sente toujours une taille supe´rieure a` celle de H50 et elle fusionne e´galement
rapidement avec des re´gions de tailles similaire tre`s toˆt dans la simulation a` par-
tir de z ∼ 14. Il apparaˆıt donc clairement que la forte e´missivite´ individuelle des
particules stellaires des mode`les S permet la production de re´gions plus larges
que celle des mode`les H. Cela a pour conse´quence de promouvoir plus rapide-
ment, dans les mode`les S, le me´canisme de croissance des re´gions par fusion
plutoˆt que par leur seule expansion. D’autre part, les mode`les SB pre´sentent
des e´volutions de la re´gion dominante qui sont bien plus diﬀe´rentes que dans
les deux autres mode`les de sources. La grande correction de l’e´missivite´ des
sources au de´but de la simulation cre´e´e une tre`s large re´gion tre`s toˆt dans la
simulation. Cette re´gion fusionne tre`s rapidement avec d’autres re´gions tre`s
large elles aussi toujours a` cause du caracte`re puissant de l’e´missivite´ en de´but
de simulation. Plus particulie`rement, le mode`le SB50 pre´sente toute une suc-
cession de fusions de la re´gion dominante avec des re´gions qui ont des tailles qui
lui sont similaires. Il apparaˆıt donc que le processus de croissance par fusion de
la re´gion dominante apparaˆıt le plus toˆt dans ce mode`le compare´ aux mode`le
S et H. Pre´ce´demment, nous avions note´ que l’augmentation de la re´solution
avait tendance a` diminuer les diﬀe´rences entre les trois mode`les de sources.
Dans ce cas pre´cis, il se trouve que le plus haut degre´ de proximite´ des sources
(“clustering”) dans la boˆıte de 50 Mpc/h me`ne a` un sce´nario de croissance de
la re´gion dominante qui est encore plus diﬀe´rent dans le mode`le SB que dans
les mode`les S et H.
4.4 Conclusion
Ici, nous dresserons les conclusions des analyses mene´es dans ce cha-
pitre. Nous avons utilise´ l’arbre de fusion en vue d’analyser six simulations
diﬀe´rentes. Trois mode`les diﬀe´rents de sources ionisantes ont e´te´ e´tudie´s et a`
deux re´solutions diﬀe´rentes qui correspondent a` des e´chelles de 200 Mpc/h et
50 Mpc/h pour les tailles de boˆıte de simulation :
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(c) H200 (f) H50
Fig. 4.13 – Evolution avec le redshift de la distribution du rayon des re´gions
HII qui fusionnent avec la re´gion dominante en taille pour les trois mode`les de
sources ionisantes et les deux tailles de boˆıtes de 200 et 50 Mpc/h. Les ﬁgures
a), b) et c) repre´sentent respectivement les distributions des mode`les SB200,
S200 et H200 et les ﬁgures e), f) et g) repre´sentent les mode`les SB50, S50 et
H50. L’e´volution du rayon moyen et celle du rayon de la re´gion dominante sont
montre´es avec les courbes blanches en trait plein et en tirets respectivement.
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• On a e´tudie´ un mode`le, ou` les halos de matie`re noire sont conside´re´s
comme des sources ionisantes avec une e´missivite´ proportionnelle a` la
masse des halos (mode`les H).
• On a fait l’analyse d’un mode`le avec des particules stellaires ge´ne´re´es
par le code hydrodynamique RAMSES avec une e´missivite´ des sources
constante en vue d’obtenir un meˆme redshift de re´ionisation que dans le
mode`le de halo (mode`les S).
• Un mode`le d’e´toiles “booste´es”, base´ sur les meˆmes champs de sources
que dans le mode`le d’e´toile pre´ce´dent a e´te´ e´tudie´, mais en adoptant
cette fois une e´missivite´ des sources diminuant avec le temps en vue de
reproduire une convergence en termes de photons e´mis a` chaque instant
de la simulation (mode`les SB).
Les corrections de l’e´missivite´ des sources est ne´cessaire en conside´rant le
fait que la production de particules stellaires de manie`re auto-consistante est
fortement de´pendante de la re´solution de la simulation. Dans les simulations
peu re´solues, il est eﬀectivement diﬃcile d’atteindre la convergence en termes
de nombre de sources re´solues. Les e´missivite´s ont e´te´ re´gle´es en vue de produire
une meˆme e´volution de la fraction d’ionisation moyenne dans chacun des trois
mode`les diﬀe´rents. Dans chaque simulation, les re´gions HII ont e´te´ identiﬁe´es
dans chacun des diﬀe´rents instantane´s des simulations graˆce un algorithme
friends-of-friends (FOF). Les re´gions HII on ensuite e´te´ lie´es temporellement
au moyen d’un algorithme qui ge´ne`re leur arbre de fusion.
Premie`rement, nous avons vu que chacun des trois mode`les pre´sente une
e´volution comparable en terme de quantite´s ge´ne´rales. Eﬀectivement, les
e´volutions de la profondeur optique et de la fraction ionise´e moyenne ont des
allures similaires dans tous les mode`les. L’e´volution du nombre de re´gions HII
pre´sente un pic a` des redshifts similaires dans tous les mode`les et pour toutes
les tailles de boˆıte (z ∼ 8.5 et z ∼ 9 pour les boˆıtes de 200 et 50 Mpc/h respec-
tivement). Ne´anmoins, l’e´tude se´pare´e des populations des diﬀe´rents types de
re´gions HII a montre´ que les e´pisodes de fusions intenses apparaissent plus toˆt
dans le mode`le d’e´toile “booste´” SB alors qu’ils se produisent plus tard et au
meˆme moment dans les mode`les d’e´toile S et de halos H. Nous avons e´galement
note´ que le mode`le SB200 est tre`s sensible au phe´nome`ne de recombinaison
des re´gions HII alors que peu de re´gions recombinent dans le mode`le S200 et
aucune dans le mode`le H200. Dans les mode`les de 50 Mpc/h, les e´pisodes de
fusions se produisent a` des moments similaires dans la simulation.
Deuxie`mement, nous avons e´tudie´ l’e´volution avec le redshift de la distri-
bution en taille des re´gions HII. Tous les mode`les ont montre´ l’e´mergence
d’une re´gion dominante en taille a` partir d’un certain redshift. Il a aussi
e´te´ mis en e´vidence que l’e´volution de la distribution des rayons est lie´e de
manie`re inhe´rente aux mode`les sous-jacents de sources ionisantes de chaque
mode`le. En eﬀet, on a observe´ une large dispersion des rayons des re´gions dans
les mode`les de halos associe´e aux petites structures re´solues et a` la grande
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gamme d’e´missivite´s des sources dans ce mode`le. Une distribution similaire
a e´te´ observe´e pour les mode`les d’e´toiles S avec un manque de re´gions note´
aux plus petites e´chelles compare´ au mode`les H. Ces petites e´chelles ne sont
pas de´tecte´es a` cause d’e´metteurs plus forts et plus rares dans les mode`les S
que ceux des mode`les H. La distribution est bien diﬀe´rente dans les mode`les
SB dans les premiers instants de la simulation a` cause de tre`s forts e´metteurs
qui produisent de tre`s grandes re´gions compare´ aux deux autres mode`les. Les
diﬀe´rences en termes de tailles diminuent a` plus haute re´solution mais per-
sistent quand meˆme, surtout dans les mode`les SB. Nous avons ﬁnalement note´
que la corre´lation entre redshift et rayons des re´gions est dicte´e par celle des
nouvelles re´gions et me´morise´ pour les autres types de re´gions dans la distri-
bution.
Dans un troisie`me temps, l’e´volution de l’intensite´ du processus de fusions
des re´gions HII a e´galement e´te´ e´tudie´e. Dans toutes les simulations, des re´gions
dominantes en termes de fusions (avec typiquement dix proge´niteurs et plus)
ont e´te´ de´tecte´es et elles correspondent a` chaque fois a` la re´gion dominante en
taille qui est la principale instigatrice de la mise en place du fond UV global.
Le moment a` partir duquel cette re´gion impose sa domination est retarde´ dans
les mode`les S et H compare´ au mode`le SB. Nous avons en eﬀet note´ que la
distribution en tailles des re´gions qui fusionnent avec cette re´gion dominante
devient repre´sentative de la distribution en taille globale de toutes les re´gions.
Ce phe´nome`ne qui marque le moment de de´part du processus de fusion intense
de cette re´gion avec les autres apparaˆıt d’abord dans les mode`les SB, puis dans
les S et enﬁn dans les mode`les H. Il en re´sulte que les histoires de re´ionisation
locales peuvent eˆtre suivies durant une pe´riode plus longue dans ces deux
derniers mode`les. L’augmentation de la re´solution des simulations re´duit encore
les diﬀe´rences du fait d’une meilleure convergence entre les trois populations
de sources.
En ﬁgure 4.14 on pre´sente un sche´ma re´capitulatif des diﬀe´rents scenarii de
re´ionisation relatifs a` chacun des trois mode`les. On peut ﬁnalement statuer sur
le fait que les mode`les S et H ont des histoires de percolations similaires meˆme
si les mode`les S re´solvent moins les petites e´chelles et donc les e´pisodes de
fusions locaux. Diﬀe´remment, les mode`les SB pre´sentent leur propres histoires
de re´ionisation ou` l’on note l’e´mergence pre´coce d’une re´gion HII dominante en
taille qui monopolise rapidement le processus de fusion. D’autre part, les deux
autres mode`les montrent des croissances individuelles de re´gions dont on peut
faire le suivi sur une plus longue pe´riode et qui re´sistent a` la domination de
la re´gion dominante plus longtemps. Dans les boˆıtes de 50 Mpc/h, lorsque la
re´solution spatiale des simulations est augmente´e, les histoires des trois mode`les
deviennent de plus en plus comparables meˆme si le mode`le SB pre´sente toujours
la domination pre´mature´e d’une re´gion HII qui concentre le processus de fusion
dans la simulation.
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Il est donc clair que les expe´riences a` basse re´solution montrent un manque
de convergence dans les formations auto-consistantes d’e´toiles qui me`nent a` des
diﬀe´rences substantielles en termes de proprie´te´s des re´gions HII meˆme si le
mode`le S permet d’obtenir une repre´sentation similaire a` celle du mode`le H au
dessus d’une certaine e´chelle caracte´ristique. Cela me`ne donc a` des diﬀe´rences
dans les histoires relatives de fusions entre les diﬀe´rents mode`les meˆme si a`
premie`re vue il y avait une bonne correspondance dans l’e´volution globale de
leurs proprie´te´s (comme l’e´volution de la fraction ionise´e moyenne, l’e´volution
de la profondeur optique Thompson et les diﬀe´rents spectres de puissance).
A plus haute re´solution, dans les boˆıtes de 50 Mpc/h, nous avons note´ que
les diﬀe´rences s’amenuisent entre les mode`les, ce qui re´sulte d’une plus faible
correction applique´e aux sources et d’une meilleure correspondance entre les
populations de halos et d’e´toiles. Pour les deux re´solutions e´tudie´es, il a e´te´
mis en e´vidence que le mode`le SB pre´sente une histoire et une ge´ome´trie du
processus de re´ionisation qui est bien distincte des deux autres mode`les. Cette
diﬀe´rence s’amenuise quelque peu a` plus haute re´solution. Pour conclure, les
mode`les S et H sont e´quivalents si on est inte´resse´ par la mode´lisation des
grandes e´chelles. En revanche les mode`les de halos permettent un meilleur
suivi des stades initiaux de croissance des re´gions HII.
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Fig. 4.14 – Sche´ma illustratif des diﬀe´rents scenarii de re´ionisation induits par
chaque mode`le : une grande re´gion e´merge plus toˆt dans le mode`le SB a` cause de
la fusion pre´coce de tre`s grandes re´gions. Le mode`le H pre´sente beaucoup plus
de re´gions HII distinctes dont on peut suivre les histoires locales pendant une
pe´riode plus e´tendue. Cela a pour conse´quence de retarder l’e´mergence d’une
seule re´gion dominante en taille. Le mode`le S est interme´diaire ; il pre´sente des
re´gions de taille plus petite que le mode`le SB et plus grande que le mode`le H.
Il pre´sente une histoire proche du mode`le H meˆme s’il ne re´sout pas les plus
petites e´chelles et les e´pisodes locaux de fusions.
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ABSTRACT
Aims. We describe a new methodology for analyzing the reionization process in numerical simulations. The chronology and the
geometry of reionization is investigated by the merger histories of individual HII regions.
Methods. From the merger tree of ionized patches, one can track the individual evolution of the regions properties, such as their
size, the intensity of the percolation process by looking at the formation rate, the frequency of mergers, and the number of individual
HII regions involved in the mergers. We applied the merger-tree technique to simulations of reionization with three different kinds
of ionizing source models and two resolutions. Two of them use star particles as ionizing sources. In this case we compared two
emissivity evolutions for the sources to reach the reionization at z ∼ 6. As an alternative we built a semi-analytical model where the
dark matter halos extracted from the density ﬁelds are assumed as ionizing sources.
Results. We then show how this methodology is a good candidate to quantify the impact of the adopted star formation on the history of
the observed reionization. The semi-analytical model shows a homogeneous reionization history with local hierarchical growth steps
for individual HII regions. On the other hand, autoconsistent models for star formation tend to present fewer regions, with a dominant
region in size that governs the fusion process early in the reionization at the expense of the local reionizations. The differences are
attenuated when the resolution of the simulation is increased.
Key words. dark ages, reionization, ﬁrst stars – methods: numerical – radiative transfer
1. Introduction
The ﬁrst generation of stars appears after the period called the
dark ages (between z ∼ 1090 and z ∼ 20), creating a multitude
of distinct HII regions in the Universe. These regions eventually
merge with other ionized regions, leading to a total reionization
of the Universe. The diffusion of CMB photons on the electrons
released during reionization (see e.g. Komatsu et al. 2009) and
the absorption features in the spectra of high-redshift quasars
(see e.g. Fan et al. 2006; Willott et al. 2007) suggest that the
end of reionization occurred at z ∼ 11−6, with an average neu-
tral fraction of hydrogen between 10−4 and 10−6 (see Fan et al.
2006).
Many models (see e.g. Barkana & Loeb 2004; Furlanetto
et al. 2004b; Zahn et al. 2007; Mesinger & Furlanetto 2007;
Choudhury et al. 2009) and simulation techniques (Abel et al.
1999; Gnedin & Abel 2001; Razoumov et al. 2002; Iliev
et al. 2006a; Trac & Cen 2007; Aubert & Teyssier 2008;
Finlator et al. 2009a; Petkova & Springel 2009) have been pro-
posed to investigate the impact of the radiative transfer on the
reionization epoch. See Trac & Gnedin (2011) for a complete
review of these models. In parallel, semi-analytic models have
been developed (Barkana & Loeb 2004; Furlanetto et al. 2004b;
Zahn et al. 2007; Mesinger & Furlanetto 2007; Choudhury et al.
2009), mostly based on the “excursion set formalism” method
(Bond et al. 1991) where both the source distribution and ion-
ization ﬁelds are derived from the density ﬁelds.
In this context, one challenge is to describe the geometry
and the time sequence of the reionization since they will be
inﬂuenced by, e.g., the formation rate of ionizing sources, the
distribution of their formation sites, or the size and growth of
HII regions. Aiming at this description, many theoretical studies
have thus been conducted that focus on the overall evolution of
physical ﬁelds, such as the ionized fraction or temperature (see
e.g. Aubert & Teyssier 2010; Finlator et al. 2009b). Alternately,
many groups have undertaken analyses to characterize this pe-
riod but by focusing on the properties of individual HII regions
(Iliev et al. 2006b; Zahn et al. 2007; McQuinn et al. 2007; Lee
et al. 2008; Croft & Altay 2008; Shin et al. 2008; Friedrich et al.
2011).
With the current article, we also aim at investigating the
chronology and geometry of the reionization through numerical
simulations. In particular, we describe the process through the
study of the merger process of HII regions, and for this purpose
we track the individual histories of the ionized regions formed
in numerical simulations. Using this point of view, we combine
the analysis in terms of individual HII regions with the temporal
evolution of overall ﬁelds. As a consequence, it leads to a local
perspective with a set of histories of reionization, allowing their
scatter to be studied throughout a cosmological volume. This
will be an alternative approach to those already undertaken.
In this paper, we ﬁrst focus on the procedure for separating
the different HII regions and to track each of them along time.
For this purpose, we followmany other investigations (Iliev et al.
2006b; Shin et al. 2008; Friedrich et al. 2011) by using a friends-
of-friends algorithm (FOF) to characterize the different ionized
regions. Then, to follow the HII regions’ properties with time or
redshift, we built their merger tree. Using the merger tree and
investigating its properties to infer the redshift evolution of the
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HII regions’ formation number, their size evolution, and their
merger history, we suggest a new way to constrain the evolution
of the reionization process.
We tested the method on three models for the ionizing
sources in order to quantify their impact on the simulated
reionization history. We also quantiﬁed the impact of the spa-
tial resolution of the simulations on the history by performing
simulations with sizes of 200 and 50 Mpc/h boxes. By compar-
ing the resulting reionization histories, we show how different
source prescriptions lead to different properties on the evolution
of HII regions as reionization progresses.
This paper is organized as follows. In Sect. 2, we present the
tools developed to investigate the history of the reionization in
simulations such as the FOF algorithm and the merger tree of
HII regions. In Sect. 3, we describe the properties of the simu-
lations that we study. In Sect. 4, ﬁrst, we present our results in
terms of general quantities, such as the ionization fraction or the
optical depth evolution. Then, in Sect. 5, we compare the dif-
ferent histories of each model enlightened with the merger tree
methodology. We ﬁnally discuss these results and their limits in
Sect. 6 and draw our conclusions.
2. Analyzing merger trees of HII regions
2.1. Rationale
Merger trees have been used for 20 years in, e.g., the theoret-
ical studies of galaxy formation (see e.g. Lacey & Cole 1993;
Kauffmann & White 1993). More recently, seminal works, such
as Furlanetto et al. (2004a) and subsequent analytical and semi-
analytical investigations have used excursion set formalisms
to construct histories of HII regions during reionization. Even
though it is strongly connected to these works, the current paper
aims at using merger trees differently. The trees, which are ex-
tracted from simulations, are used as objects worthy of study for
their own properties; in other words, we analyze the simulated
HII region merger histories from the merger trees they produce.
The latter is not a means to providing higher level prediction,
such as statistics on the 21 cm signal, but it is itself a probe of the
simulation properties. On a broader perspective, the methodol-
ogy presented here could be compared to genus or skeleton cal-
culations as a reproductive and quantitative means to discussing
the simulated process. It is thus complementary to power spec-
tra or the time evolution of average quantities, for instance. In
practice, in addition to tracking individual HII regions, we are
thus led to analyze the “graph” properties of tree-based data,
as shown below, and to draw conclusions about the simulated
physics. Hereafter, we brieﬂy present our implementation of the
classic FOF technique to identify HII regions and the procedure
for building merger trees. Additional details of these classic tools
can be found in the appendix.
2.2. FOF identification of HII regions
We have developed an FOF algorithm that is able to separate the
different HII regions at a given instant in snapshots of simula-
tions and allocate an identiﬁcation number to them. The follow-
ing description of this FOFmethod is similar to those in previous
studies (Iliev et al. 2006b; Shin et al. 2008; Friedrich et al. 2011).
The ionization state of the gas is sampled on a regular grid.
Firstly, we deﬁne the status of the box cells in terms of ion-
ization fraction. The rule we adopted is that a cell is ionized if
it has an ionization fraction x ≥ 0.5 (often used in other works
e.g. Iliev et al. 2006b; Shin et al. 2008; Friedrich et al. 2011). An
individual HII region is deﬁned by an identiﬁcation number (ID
hereafter). Secondly, if a cell is ionized and has an ID, then all
its ionized nearest neighbors belong to the same ionized region
and thus share the same ID. Our deﬁnition of nearest neighbors is
limited to six cells along the main directions. One single isolated
cell is then considered as a single ionized region. More details
about the FOF implementation can be found in Appendix A.
We have to note that the FOF procedure is not without
caveats, so we could have adopted higher values for the ioniza-
tion fraction threshold, for example. We can then imagine that
HII regions would be more divided and more numerous with
smaller sizes in this case, possibly leading to different reioniza-
tion histories. In the appendix, we show that the statistics of the
regions weakly depend on this speciﬁc value of the ionization
threshold in the 0.3−0.9 range, except for the smallest regions
with recombining episodes. The FOF technique can also connect
distant regions with ionized bridges, an effect that might be un-
desirable. Alternately, we could have chosen other methods for
identiﬁcation, such as the spherical average method described
by Zahn et al. (2007). In this case the distribution of HII re-
gion sizes would have been smoother (see Friedrich et al. 2011).
We have chosen the FOF method because it allows following re-
gions from snapshot to snapshot in order to build the merger tree,
which is a feature that the spherical average method does not al-
low. We thus have to keep in mind the features of the method
when we give our conclusion in the next.
2.3. Merger tree
Once the identiﬁcation of the ionized regions in each snapshot
of a simulation is known, the merger tree of HII regions can be
built. Such a tree aims at tracking the identiﬁcation number of
an ionized region in order to follow the evolution of its prop-
erties in time (see Appendix B for details for implementing the
merger tree).
In Fig. 1 an example of a merger tree is represented. As
reionization progresses, there is a growing number of ionized
regions to follow, as represented by the growing number of
branches in the tree. We can also follow the merger process be-
tween HII regions when several branches of the tree lead to the
same ID. We observe a decrease in the number of regions until
only a single one remains at the end of reionization.
From the merger tree thus constructed, we will be able to fol-
low the properties of ionized regions during the entire simulated
reionization. Indeed, it will be possible to study the temporal
evolution of each HII region, their individual merging history,
their geometric properties and enlighten in a different way the
scenario of reionization.
We note that this technique can be sensitive to the snapshot
sampling of the simulations. Irregularly spaced snapshots or a
sparse sampling can weaken the conclusions obtained with a
merger tree. Preliminary experiments, by taking half of the snap-
shots, e.g., have shown that our results seem to be robust, how-
ever the quantitative conclusions may be prone to variations.
In Fig. 2 we illustrate the typical properties that can be in-
vestigated through the merger tree:
• the number of new HII regions between two snapshots;
• the number of growing ionized regions;
• the number of HII regions which recombine;
• the number of HII regions resulting from mergers;
• the number of parents involved for an HII region resulting
from mergers.
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Fig. 1. Illustration of the merger tree of HII regions. Each black line
represents an ID evolution with the redshift for a distinct HII region.
For clarity, we represent here only the ID evolution for 30 regions.
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Fig. 2. Illustration of the properties that we can follow with the merger
tree. In each diagram, red items symbolize the kinds of properties that
we follow. 1: The number of new HII regions between two snapshots;
2: the number of growing ionized regions; 3: the number of HII regions
that recombine; 4: the number of HII regions resulting from mergers
and, 5: the number of parents involved for an HII region resulting from
mergers.
3. Simulations
3.1. Gas dynamics and post-processed radiative transfer
In this section we aim at describing the cosmological simula-
tions of reionization performed and analyzed with the merger
tree methodology. These simulations were part of a set of ex-
periments at several resolutions and fully described in Aubert &
Teyssier (2010) and only a brief summary of the methodology
will be given here.
The evolution of the gas and sources distribution were pro-
vided by outputs of the RAMSES cosmological code (Teyssier
2002) that handles the co-evolution of dark matter, gas and star
particles using an adaptive mesh reﬁnement strategy. The hy-
drodynamical equations are solved thanks to a second order
Godunov Scheme with an HLLC Riemann Solver. The gas is
assumed to be perfect with a 5/3 polytropic index. Metals are
included and taken in account in the cooling of the gas. The
star formation is included following the prescription of Rasera
& Teyssier (2006) as well as supernovae feedback.
Initial conditions were generated on 10243 grids, according
to the WMAP 5 cosmology (Komatsu et al. 2009) using the
MPgraﬁc package and white noise statistics from the Horizon
collaboration (Prunet et al. 2008). Two box sizes were consid-
ered, 50 and 200 Mpc/h, both with a 10243 coarse grid resolu-
tion + 3 levels of reﬁnement and simulations were conducted
down to z ∼ 5.5. The reﬁnement strategy is quasi-lagrangian
with ﬁner levels being triggered when the mass within a cell
is 8 times the mass resolution. The large box is less subject to
ﬁnite-volume variance effects but lacks resolution whereas the
50 Mpc/h box better resolve small scales physics (such as star
formation) but is more prone to cosmic variance and its perco-
lation process during reionization may be already affected by
periodic boundary conditions
The radiative transfer was included as a post-processing step
using the ATON code (Aubert & Teyssier 2008) in all simula-
tions. It tracks the propagation of radiation on a 10243 coarse
grid using a moment-based description of the radiative transfer
equation. It can reconcile the high resolution and the intensive
time-stepping of the calculation thanks to Graphics Processing
Units (GPUs) acceleration obtained through NVidia’s CUDA ex-
tension to C (see Aubert & Teyssier 2010, for further details of
the implementation). ATON also tracks atomic hydrogen pro-
cesses, such as heating/cooling and photo-ionization, and can
handle multiple group of frequencies, even though only a sin-
gle group of photon has been dealt with in the current work.
The typical photon energy is 20.26 eV, corresponding to the
average energy of an hydrogen ionizing photon emitted by a
50 000 K black body: such a spectrum is a good approximation
of a salpeter IMF integrated over the stellar particles mass as-
sumed here (see e.g. Baek et al. 2009). Calculations were run
on 64−128 M2068 NVidia GPUs on the hybrid sections of the
Titane and Curie supercomputers hosted by the CCRT/CEA fa-
cilities. Having post-processed the simulations, we applied the
merger-tree methodology described in the previous section to the
ionization fraction ﬁeld degraded at a 5123 resolution, making
them easier to analyze.
3.2. Ionizing source models
At each resolution, three different models were considered for
the sources: two considered the self-consistent stellar particles
spawned by the cosmological simulation code. The third one
uses dark matter halos as proxies for the sources. All the models
were tuned by trial and error to provide a complete reionization
by z ∼ 6.5−5.5 and a half-reionization at z ∼ 7. Sources were
included in the radiative transfer calculation following the same
procedure as in Aubert & Teyssier (2010).
3.2.1. Star models
The star formation recipe is described in Rasera & Teyssier
(2006) and assumes that above a given baryon over-density
(δ ∼ 5 in our case), gas transforms into constant mass stars
(1 × 106 M⊙ and 2 × 104 M⊙ in 200/50 Mpc/h boxes) with a
given efficiency (ǫ = 0.01).
The number of stellar particles found at z ∼ 8.5 (which cor-
responds to the peak of HII regions number as seen hereafter)
is 8500 (resp. 35 500) in the 200 Mpc/h (resp. 50 Mpc/h) sim-
ulations. Even though it is now standard, the modelization of
the formation of stellar particles in cosmological simulations
remains a complex and subtle matter. Among other effects, it
depends strongly on the resolution: the growth of nonlinearities
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is scale-dependent, and as a consequence the simulated star for-
mation rate depends on the ability of the simulation to resolve
high-density peaks (see e.g. Springel & Hernquist 2003; Rasera
& Teyssier 2006, and references therein). Therefore poorly re-
solved simulations tend to develop a population of stars at later
times and at a slower rate than more resolved ones. This lim-
itation is further emphasized during the reionization epoch at
large z. As a direct consequence, the amount of ionizing pho-
tons is usually underevaluated if taken directly from star par-
ticles even though the situation improves as the nonlinearities
evolves in the simulations. For instance, with the number of reso-
lution elements and reﬁnement strategy used in the current work,
a 12.5 Mpc/h box would be needed to achieve a convergence
in the number of emitted photons (Aubert & Teyssier 2010).
Otherwise, the star particles may even be too scarce to reionize
the cosmological box. Furthermore, these sources are subject to
stochasticity and contribute to the UV ﬂux only during the life-
time of strong UV-emitting stars (that we chose to be 20 Myr).
As this component fades away in a given stellar particle, the lat-
ter may not be replaced by a neighbor. Until a stationary regime
of source renewal is installed, these numerical artefacts due to
source discretness and lack of convergence may lead to blinking
emitters of a numerical nature, and therefore to artiﬁcial recom-
bining HII regions unsustained by inner sources, with no relation
to actual starburst episodes.
On the other hand, these stellar sources are directly gener-
ated from the simulation, are simulated self-consistently with
the gas physics, and do not require any additional processing to
compute the sources locations and emissivities. One may suggest
that a simple correction may be enough to correct from the low-
resolution effects. The simplest is to consider that stellar parti-
cles sample the location of the main UV sources correctly, and
a constant fudge factor would provide the adequate number of
ionizing photons to reionize at z ∼ 7−6. Such a model is named
“SXX” hereafter, where “XX” stands for 200 or 50 depending
on the box size. A more sophisticated one requires that not only
is the adequate number of photons generated at z = 6 but also
at each instant. Since the lack of resolution is more critical at
early times, it implies a stronger correction at high z than later
on. Aubert & Teyssier (2010) have shown that the correction is
exponential with characteristic times depending on the resolu-
tion. A drawback of this type of correction is that sources end up
as individually decaying with time: if the renewal rate of stellar
particles is not high enough, this decay could affect the simulated
reionization. In this model, stellar particles have boosted emis-
sivities per baryon at early times and is named “SBXX” here-
after, XX standing for the box size. It should be noted that the
density contrast chosen here to trigger star formation can be seen
as low and is chosen to allow star formation at our moderate spa-
tial resolution and at redshifts where nonlinearities are weak on
our scales. The value chosen here is similar to the one used by,
e.g., Nagamine et al. (2000) at the same resolution and is slightly
more permissive than most of the thresholds reviewed, e.g., in
Kay et al. (2002) with typical values of δ ∼ 10. However, even
with such criteria, signiﬁcant factors should be applied to the
luminosity of these stellar particles to produce enough photons
to obtain standard reionizations histories. As shown hereafter,
the ionized patchiness of these models tend to be less structured
on small scales than for halo-based models, while nevertheless
having their overlap process shows the same overall properties.
Overall it indicates that star particles are not overproduced.
In Fig. 3, one can see that the S200 and S50 stellar mod-
els show different slopes for the cumulative number of photons.
It results from the fact that the same number of photons must
Fig. 3. Redshift evolution of the cumulative number of ionizing photons
emitted by the sources relative to the number of hydrogen atoms. The
horizontal line stand for one photon per atom. Solid (resp. dashed) lines
stand for the 200 (resp. 50) Mpc/h simulations. Black, blue, and red
curve stand respectively for the star, Boosted Star and Halo models of
ionizing sources.
be produced from fewer star particles and in a shorter period
for the large box. At both resolutions, two ionizing photons per
hydrogen atom have been produced when reionization is com-
pleted at z ∼ 6.5. The SB models are as expected “converged”:
as the photon production become stationary, the same number
of photons is produced in both box sizes. Compared to the star
models emissivities, the boosted ones are greater at early times,
then smaller for z < 7.5, to achieve the reionization at the same
epoch. On a more general note, one can see that stellar particles
appear earlier at high resolution as expected.
Quantitatively, we followed the simple modelization of Baek
et al. (2009) to assign an emissivity of 90 000 photons per stel-
lar baryon over the lifetime of a source. For S50 and S200
the enhancement factors to account for convergence issue are
3.8 and 30, respectively, while the boost temporal evolution
of the SB50 and SB200 is equal to max(1, a exp(k/t)) with
(a, k[Myr]) = (1.2, 1500) for SB50 and (1.2, 3000.) for SB200,
where t is the cosmic time.
3.2.2. Halo sources
As a second choice we adopt a semi-analytical model for the
production of ionizing sources based on dark matter halos. Each
halo is assumed as a star formation site with an emissivity pro-
portional to the halo mass. This procedure is largely inspired by
the work of Iliev et al. (2006b) where a constant mass-to-light
ratio is assumed such as the ionizing ﬂux of each halo has the
following expression:
N˙γ = αM (1)
where α is the emissivity coefficient. Here we have chosen val-
ues of α = 5.9 × 1043 and α = 3.5 × 1042 photons/s/M⊙ for both
200 and 50 Mpc/h boxes, respectively. These values were cho-
sen in order to reach a reionization at z ∼ 6.5−6 similar to the
star and boosted star models. Halos were detected using the par-
allel FOF ﬁnder of Courtin et al. (2011), with a linking length
of b = 0.2 and a minimal mass of ten particles. This mini-
mal mass corresponds to 9.8 × 107 M⊙ for the 50 Mpc/h box
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Fig. 4. Evolution of the volume-weighted average ionization fraction
with redshift for the six simulations.
and 6.3 × 109 M⊙ for the 200 Mpc/h box, implying that all ha-
los can be considered as emitters. The number of halos found
at z ∼ 8.5 is 33 100 (resp. 285 000) in the 200 Mpc/h (resp.
50 Mpc/h) simulations. It should also be emphasized that, unlike
star and boosted star models, a whole spectrum of mass, hence
emissivities, is available for halos. No lifetime has been assigned
to these sources, and a halo would produce photons as soon as it
is detected until it disappears or merge. In the following sections
we refer to this semi-analytical star formation simulations with
the following acronyms: “H200” or “H50” for both box sizes of
200 and 50 Mpc/h.
In Fig. 3, one can see that H50 follows closely S50, implying
that with the appropriate correction, stars can mimic halo emis-
sion history. A greater difference can be seen in the 200 Mpc/h
box, where the H200 model shows a greater slope than the
S200 model: there is a greater difference in the buildup of halos
compared to the star population at lower resolution, due mostly
to the difficulty of achieving star formation density thresholds
in large-scale simulations. At z ∼ 6.5, roughly two photons per
hydrogen atom were produced in all cases.
4. General features
4.1. Ionization fraction
Figure 4 shows the evolution of the volume-weighted average
ionization fraction as a function of redshift for the three mod-
els and for both 200 and 50 Mpc/h boxes. Average ionization
curves show a similar value of 〈x〉 ∼ 0.5 at a redshift of z ∼ 7.
At ﬁrst glance we see that every model is comparable in terms
of ionization fraction. The boosted star model just shows an ear-
lier rising in the ionization curve than in the two other models
for both box sizes. Conversely in the star and halo models the
ionization curves rises later (z ∼ 10 − 9) but the reionization
is achieved earlier than in the boosted star model. These differ-
ences are attenuated in the 50 Mpc/h box where the ionization
histories approach each other.
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Fig. 5. Evolution of the Thomson optical depth with redshift for the six
simulations.
4.2. Optical depth
Figure 5 shows the evolution of the optical depth as a function
of redshift for the six simulations given by
τ(z) = cσt
∫ 0
z
ne(z)
dt
dz
dz (2)
where σt is the Thompson cross section of the electron, and
ne(z) = 〈x(z)〉nH(z) the density of electrons released by ionized
hydrogen atoms at redshift z. We also represent the constraint
range obtained from the ﬁve-year release of CMB measurement
made by the WMAP collaboration (Komatsu et al. 2009) at the
1σ level.
We immediately see that all the simulations converge in
terms of optical depth. The 200 Mpc/h box simulations reach the
same value at z ∼ 8. The only difference is that the optical depth
is slightly greater in the boosted star model before z ∼ 8. This
is naturally explained by the fact that the ionization history is
more extended in this model as seen with the ionization curve in
Fig. 4. In the 50 Mpc/h box, the curves become almost superim-
posed from z ∼ 10. Again, this conﬁrms that all the simulations
are comparable.
4.3. Ionization fields
The maps of Figs. 6 and 7 show the ionization ﬁeld maps for
the three models for both 200 and 50 Mpc/h boxes. In each ﬁg-
ure, the color encodes an individual HII region detected by the
FOF procedure.
At z ∼ 10.5 and z ∼ 8.4, the basic features of the three types
of reionization can be spotted: SB models exhibit a few regions
with large radii, whereas H models have smaller and numerous
individual regions. The S models are intermediate with larger
ionized patches than detected in the halo-based simulations but
more individual regions than found in the SB models. As such,
it reﬂects the differences in source modeling where halos are
more numerous than stellar particles, so they share ionizing pho-
tons over a larger number of weaker sources. On the other hand,
SB models produce large regions at the earliest redshifts because
of the strong initial correction to the source emissivity, and this
favors large regions and potentially early overlaps.
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At the end of the reionization at z ∼ 6.9 and in all mod-
els, a single large HII region is detected by the FOF method and
results from a connected network of multiple ionized regions.
Nonetheless, the halo model presents a greater resilience to per-
colation since it presents a map more structured with more indi-
vidual HII regions.
When the spatial resolution is increased with the 50 Mpc/h
box, Fig. 7 shows the same tendencies as in the 200 Mpc/h box.
The H50 map presents the most regions with the smallest sizes
until late phases of the reionization, and the SB50 still presents
the fewest regions with the largest sizes. S50 still represents an
intermediate case. Overall and as expected by the greater spatial
resolution, the ability to capture the clustering and more sources
in a 50 Mpc/h box, these maps present a higher level of granu-
larity and more individual regions than the 200 Mpc/h versions.
5. Merger-tree properties
Our main interest is to investigate the impact of the ionizing
source models on the reionization history. Typically, we see what
quantities are retained from one model to the next and how these
models create differences in the observed history.
5.1. Evolution of the number density of HII regions
Figure 8 shows the evolution of the number density of ionized
regions as a function of redshift for the three models of ionizing
sources and for both box sizes. We also distinguish the num-
ber of each type of HII regions: new regions, those resulting
from mergers, those expanding without merging, and those re-
combining. We note that the distributions present the same gen-
eral shape regardless of the source model. They all show their
maximum number of regions at broadly the same redshift, zpeak,
for both spatial resolution at z ∼ 8 and z ∼ 9 for 200 Mpc/h
and 50 Mpc/h, respectively. Before zpeak, HII regions appear and
expand, populating the box with more and more regions. We
can refer to this period as the “pre-overlap” period where the
reionization is dominated by the expansion and the birth of new
HII regions. Conversely, after zpeak, HII regions begin to merge
intensively and decrease in number during an “overlap period”,
that continues until the reionization is completed. Even though
the shape of the distributions is similar, the absolute number of
HII regions is much greater in the halo model than in the two
stellar ones and with a greater discrepancy in the 50 Mpc/h box.
This absolute number remains within the same order of magni-
tude between the star and the boosted star model for both boxes.
This difference is not surprising and typically reﬂects the differ-
ence in the relative number of ionizing sources produced from
one model to the next. Indeed, the number of dark matter halos
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assumed as ionizing sources in the semi-analytical model is
greater than the number of autoconsistent ionizing sources gen-
erated in both star models: at z = 8.5 there are about four (resp.
eight) times more halos than stellar particles in the 200 Mpc/h
(resp. 50 Mpc/h), and it corresponds to the factor measured in
terms of detected HII regions. Finally, when splitting these dis-
tributions into different types of ionized regions (new, expand-
ing, merging, and recombining), they follow the overall pattern
of increase and decline after zpeak with differences explained in
the next Sect. 5.2. We only mention the case of new regions that
also follow the same pattern, even though at face value merg-
ers only affect pre-existing ionized patches. It should be recalled
that, as reionization progresses, the amount of neutral volume
decreases, limiting the possibility of having new sources in a
neutral area. As a result, new regions are also affected by the
overlapping process, albeit indirectly.
5.2. Number and volume fraction of the different types
of HII regions
To emphasize differences in the histories of the various kind of
regions, Fig. 9 shows the evolution of their relative proportion
(rather than their number density) in terms of number and Fig. 10
presents the volume fraction of the whole simulated boxes occu-
pied by each type of HII region.
5.2.1. Recombining regions
The most striking feature of SB models (and to a lesser extent
S models) is the presence of recombining HII regions, tracked
as connectionless branches in the merger tree. Recombination
can be driven by one of two main factors: high-density features
or evolving sources. The evolution of the density is common
to all experiments and the lack of such regions in H models
indicates that it is unlikely to be the main origin of these pe-
culiar regions. Nevertheless, a hint of this “density” effect can
be seen in the larger number of such regions in the S50 model
compared to S200 or in their marginal presence in H50: higher
resolution leads to higher contrasts, hence higher recombina-
tion rates. On the other hand, stellar sources are more prone
to variation than halo sources. First, they exhibit some level of
stochasticity, so that sources that turn off may not be replaced
through an efficient renewal process in order to sustain some re-
gions, whereas “halo” sources have a continuous emission. It
explains the lack of such regions in H models and their detec-
tion in S and SB models. Second, SB models have sources with
decreasing individual emissivity, leading to a typical scenario
where strong early sources produce large regions that see their
inner ionizing engine becoming progressively weaker or stars
being replaced by weaker ones, eventually leading to recombina-
tions. Combined with stochasticity, this effect can lead to regions
that are being dissolved, potentially at several places within one
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Fig. 8. Evolution of the number density of each kind of HII region as a function of redshift for the three models of ionizing sources and for
both boxes of 200 and 50 Mpc/h. Panels a)–c) respectively represent the distribution for the Boosted Star, the Star, and the Halo models for the
200 Mpc/h box, while the panels d)–f) are for the same models but for the 50 Mpc/h box. The colors stand for the new HII regions (blue), the
expanding regions (red), the regions that will recombine (yellow), and the regions resulting from mergers (green).
region. Increasing the resolution tends to diminish the contri-
bution of this type of regions in SB50 models: the differential
boost applied to source is weaker than in SB200, hence decreas-
ing the effect of inner exhausted engine and the stellar renewal is
more efficient, leading to a production of ionized regions closer
to a stationary regime. Looking at Fig. 10, it is interesting to
note that in all the cases where they are detected, recombining
regions stand for a small fraction of the total ionized volume: be-
tween ∼10−7 for the H50 model and ∼10−5 of the total volume
of the box for the SB200 model. Therefore, even if recombining
regions are good indicators of the behavior of the source models,
it can be seen that they only correspond to an almost negligible
fraction in terms of volume and can to some extent be considered
as marginal.
5.2.2. Regions in expansion
Expanding regions are detected as having only one “parent”
and expand without additional event. In absolute numbers
(see Fig. 8), their number peaks at zpeak, and their propor-
tion is always dominant until the very end of the reionization.
Incidentally, it shows that the temporal sampling is high enough
to generally track the initial expansion of individual regions.
Also, that such regions are still detected in the later stages sug-
gests that even in the later stages of the percolation, not all the
regions are involved in a general merging process: some re-
gions still have room to experience stages of quiet growth before
eventually becoming part of the global ionized background. In
terms of volume (see Fig. 10), expanding regions are the main
contributors to the total ionized volume in every model until typ-
ically zpeak. This is not surprising since the expanding regions
are naturally much larger than the new regions and are always
dominant in number (see Fig. 8). Once the overlap starts to be
efficient, merged HII regions supersede the expanding ones in
volume, as expected.
5.2.3. New regions
New regions (without parents in the tree) track the formation
of new sites of emission, i.e. star or halos forming in distant
enough areas of pre-existing ionized volumes. Of course, any
source that appears within an ionized region because of cluster-
ing will not contribute to this population. Their proportion (and
their absolute number) present regular spikes. The tree is con-
structed using a time sampling that is different than the sampling
used to include sources in the radiative transfer calculation. The
tree sampling frequency is low enough that at least a new genera-
tion of source has been included between two snapshots and new
regions are thus detected. But this frequency is also low enough
that two generations of new sources were, regularly, included
in the RT calculation between two snapshots, creating bursts of
new regions. The presence of these spikes does not affect our
analysis and conclusions.
All experiments usually show an initial gradual decrease in
the proportion of new regions. In the 50 Mpc/h experiments, this
decline stays until the end of the reionization. It is related to a
pile-up effect of pre-existing HII regions: until zpeak their num-
bers increase at a higher rate than for new regions. For instance,
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Fig. 9. Evolution of the proportion of each kind of HII regions as a function of redshift for the three models of ionizing sources and for both boxes
of 200 and 50 Mpc/h. Panels a)–c) respectively represents the distribution for the Boosted Star, the Star, and the Halo model for the 200 Mpc/h
box, while the panels d)–f) are for the same models but for the 50 Mpc/h box. The colors stand for the new HII regions (blue), the expanding
regions (red), the regions that will recombine (yellow), and the regions resulting from mergers (green). The black vertical line shows the peak of
the absolute number of HII regions: zpeak.
regions keep growing without efficient merging over several gen-
erations of new HII regions: it increases the number of pre-
existing regions and mechanically decreases the proportion of
the new ones at any given moment. After zpeak, the proportion of
new regions increases in 200 Mpc/h experiments and arguably
remains constant in 50 Mpc/h ones.
By construction, the overall number of ionized sites de-
creases in this “post-overlap” period, indicating that among these
sites, new regions suffer to a lesser extent of the percolation pro-
cess. While the destruction rate of pre-existing HII regions is
important, new stars or halos thus manage to appear in neutral
areas, sustaining (in the 50 Mpc/h box) or even increasing (in the
200 Mpc/h box) the relative contribution of the new regions.
This increase in the contribution of new regions seen in S200
and H200 indicates that the destruction of pre-existing regions
is more sudden than at higher resolution: it was suggested in
Fig. 8 where the post zpeak evolution is smoother at high reso-
lution or in Fig. 4 where the average ionized fraction exhibits
a sharper evolution at reionization. Regarding this sharper evo-
lution, we emphasize that a more accurate tuning of the source
emissivity could have increased the matching of the reioniza-
tion history of the H and S models and may be the origin of
this difference between high and low resolution. It may also be
the result of different behavior in the propagation of fronts at
low resolution (with faster fronts and weaker shielding), lead-
ing to a more radical percolation in the 200 Mpc/h simulations
than in the 50 Mpc/h boxes. Finally, we mention that the pres-
ence of a strong recombining component in the SB200 model
leads to a totally different evolution of the new regions’ contri-
butions that remain broadly constant at all redshifts with a weak
dip at z ∼ 10. Without these recombining regions, a rising rela-
tive weight of new regions would also be exhibited, albeit start-
ing much earlier than zpeak.
Regarding their volume fraction (see Fig. 10), these newly
detected regions only represent a maximum of ∼10−4−10−3 of
the total volume even if there is a sizable number of this kind
of region detected. This is understandable because of their very
nature: new regions are by deﬁnition expected to be small, since
they have just appeared, and their number cannot compensate
for this. Interestingly, the total volume occupied by the new
regions remains broadly constant until overlap, indicating that,
even though sources increase in number with time(and thus the
potential number of new regions), it competes with the gradual
decrease in available neutral volume. These two effects “con-
spire” to keep constant the volume imprint of the new patches
on the network of HII regions.
5.2.4. Regions resulting from mergers
These regions have more than one parent and therefore result
from the merger of several regions. They track the coalescence
of pre-existing regions into larger ones and eventually track
the ﬁnal overlap into a single large HII region at the end of
reionization. This last stage can be seen in all models where a
late snapshot exists where 100% of the detected region results
from mergers, an indication of the ultimate merger. The S and
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Fig. 10. Evolution of the volume fraction of each kind of HII regions as a function of redshift for the three models of ionizing sources and for
both boxes of 200 and 50 Mpc/h. Panels a)–c) respectively represents the distribution for the Boosted Star, the Star, and the Halo model for the
200 Mpc/h box, while the panels d)–f) are for the same models but for the 50 Mpc/h box. The colors stand for the new HII regions (blue), the
expanding regions (red), the regions that will recombine (yellow), and the regions resulting from mergers (green). The black vertical line shows
the peak of the absolute number of HII regions: zpeak and the black horizontal line shows the volume fraction of one cell of the grid.
H models present similar evolutions for the merger populations.
Their proportion is coincidentally maximum at zpeak: as the num-
ber of ionized patches gets larger, a greater fraction of them are
involved in mergers, indicating a crowding or clustering effect
where a smaller volume is available for expansion as the number
of HII regions increase. Later on, for z < zpeak, the proportion
of mergers decreases, indicating that only a subset of the ion-
ized regions actually do merge, potentially only one that would
phagocyte the others, reducing the overall number of individual
regions until the end. The peak of mergers fraction could there-
fore be seen as the rise of one or several dominant regions, and
this rise appears when the number of individual region is at a
maximum.
Comparing the two resolutions, it can be noted that mergers
are concentrated over a narrower range of redshifts at low resolu-
tion, whereas merger can be detected at a signiﬁcant level during
the whole experiment in the S50, H50 and SB50 models. First, it
can be the consequence of the slightly more extended history of
reionization in 50 Mpc/h simulations, already mentioned regard-
ing the 〈x(z)〉 trends (see Fig. 4). Second, sources and individual
regions are more numerous at any time and in a smaller volume,
favoring a more generalized contribution of mergers over a wide
range of redshifts.
Finally, it should be noted that the SB200 model presents an
early peak in the fraction of merger, at z ∼ 10 instead of z ∼ 8 for
all the other experiments, with an almost zero contribution later
on, even though the absolute number of regions manages to de-
crease at some point. It suggests that the onset of the percolation
started earlier, owing to early, large HII regions induced by the
large initial boost of this model, and this created a single region
that monopolizes the merger process. Interestingly, in this case
zpeak occurs later, indicating that, while this main region grows,
a signiﬁcant amount of neutral volume remains to host the ap-
parition of new regions.
Finally, Fig. 10 clearly indicates that these merger regions
dominate the ionized volume at z ≤ zpeak. This was not obvious
given that their number density is always the lowest contribution
(cf. Fig. 8). It is indicative that few of these regions produce
a network that dominates the ionized volume and/or that such
regions are individually very large, as one would expect from
their being the result of several mergers. This point is assessed
in greater detail in the next sections.
5.3. Sizes of HII regions
5.3.1. Sizes distribution with redshift
Figure 11 shows the evolution in the distribution of the HII re-
gions radii at each instant as a function of redshift for the 200
and 50 Mpc/h boxes. Like Friedrich et al. (2011), we computed
the volume of the HII region and then derived the effective radius
corresponding to a sphere of equal volume through the follow-
ing expression R = [3/(4π)V]1/3. We also represent the radius
evolution of the last HII region which remains at the end of the
simulation. With the help of the merger tree we follow this re-
gion back in time and calculate the radius of its main progenitor
A9, page 10 of 20
J. Chardin et al.: Merger trees of HII regions
678910111213
z
10
0
10
1
10
2
R
 
[
M
p
c
/
h
]
0
10
20
30
40
50
60
70
80
90
678910111213
z
10
0
10
1
10
2
R
 
[
M
p
c
/
h
]
0
50
100
150
200
250
300
350
400
678910111213
z
10
0
10
1
10
2
R
 
[
M
p
c
/
h
]
0
80
160
240
320
400
480
560
640
720
(a) Boosted Star 200 (b) Star 200 (c) Halo 200
68101214
z
10
0
10
1
R
 
[
M
p
c
/
h
]
0
50
100
150
200
250
300
350
400
450
68101214
z
10
0
10
1
R
 
[
M
p
c
/
h
]
0
100
200
300
400
500
600
700
800
900
1000
68101214
z
10
0
10
1
R
 
[
M
p
c
/
h
]
0
100
200
300
400
500
600
700
800
900
1000
(d) Boosted Star 50 (e) Star 50 (f) Halo 50
Fig. 11. Evolution of the HII regions radius distribution as a function of redshift for the three models of ionizing sources formation and for
both boxes of 200 and 50 Mpc/h. Panels a)–c) respectively represents the distribution for the Boosted Star, the Star and the Halo model for the
200 Mpc/h box, while the panels d)–f) are for the same models but for the 50 Mpc/h box. The brightest red cells represent the location in the
distribution populated by a single HII region, other red tones up to the brightest green cells span distribution densities from a couple of HII regions
up to a value corresponding to half the maximum value of the distribution. Finally, the purple tones (from the darkest to the brightest) denote the
maximum values. The evolution of the average radius and the evolution of the radius of the main region are shown by the solid and dashed white
lines, respectively.
at each instant. In addition we also show the evolution of the
average radius of HII regions as a function of redshift.
Typically, each distribution seems to trace the underlying
ionizing source prescriptions related to the model considered.
The S models have a constant star emissivity with redshift. This
is reﬂected in the radii distributions where ionized regions are
concentrated with a constant radius about r ∼ 4 Mpc/h over the
whole range of redshift in the 200 Mpc/h box. We ﬁnd a gap at
about r ∼ 2 Mpc/h in the size distribution where there are only
a few regions with radii under this constant radius. This would
indicate that the time sampling used here cannot entirely capture
the fast tracks followed by the HII regions in the radius-redshift
space with strong inner sources. This effect is attenuated for the
50Mpc/h box (that contains typically weaker sources and HII re-
gions with lower growth rates) where we observe a more contin-
uous distribution even if a typical cutoff radius of r ∼ 0.4 Mpc/h
remains, with smaller occupation numbers at low values.
On the other hand, the halo model implies that each of them
has an emissivity proportional to its mass. As these masses cover
a wide range, we ﬁnd a wide range of radii for the resulting
HII regions in the distribution of the 200Mpc/h box. The regions
are concentrated in larger intervals of radii than in the other mod-
els that typically trace the underlying mass range of halos. The
shape of the distribution is almost the same when we consider
the 50 Mpc/h experiment, with smaller regions since smaller ha-
los are available at higher resolution.
Finally, the SB models have a boost for the star emissivity
that decreases with redshift. Indeed the distributions show, at
early times, large HII regions detected without small counter-
parts. This gap would be the result of the very powerful boost
for ionizing sources at high redshift combined with the time
sampling of the simulation, which allows only regions to be de-
tected when they have a large radii early in the reionization.
Then we can observe a decreasing gradient for the typical ra-
dius of the regions as the boost for the emissivity decreases with
time. Surprisingly we ﬁnd a bimodal distribution from a red-
shift of z ∼ 9 until the reionization at z ∼ 6. Some HII re-
gions are concentrated with radii below or under ∼1 Mpc/h with
a gap in the distribution for this value. To a lesser extent, the
same effect could be seen in the S200 model. Those regions
with radii under ∼1Mpc/h could be the recombining regions that
we have found in Fig. 9. This could also be combined with the
fact that around these redshifts the boost emissivity falls below
a given value. Then, the time sampling of the simulation would
become ﬁne enough to detect some new or expanding regions
with these radii. We further investigate this in the Sect. 5.3.2. For
the SB50 model, this bimodal distribution disappears: a weaker
boost amplitude and variation combined to a more stationary
production of stars promotes better tracking of regions’ sizes as
they grow and reduce the contribution of recombination, as seen
earlier.
Considering the S and H models again for both box sizes,
it is interesting to note that the S model produces a truncated
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Fig. 12. Evolution of the radius distribution of each kind of HII regions as a function of redshift for the three models of ionizing source formation
and for both boxes of 200 and 50 Mpc/h. Panels a)–c) respectively represents the distribution for the Boosted Star, the Star, and the Halo model for
the 200 Mpc/h box, while the panels d)–f) are for the same models but for the 50 Mpc/h box. The colors stand for the new HII regions (blue), the
expanding regions (red), the regions that will recombine (yellow), and the regions resulting from mergers (green). In addition the solid and dashed
black lines represent the radius evolution of the main region end the evolution of the average radius for the HII regions, respectively.
version of the H one. Above the cutoff radius (0.4 Mpc/h (resp.
4 Mpc/h) in the S50 (resp. S200)), the S and H distributions
are quite similar. At smaller radii, S has fewer objects than H.
It is indicative that there is a scale above which the clustering
of halos combined to their own mass-proportional emissivities
produce a similar radii distribution to the one provided by the
clustering of stellar sources and their own constant emissivity.
On smaller scales, the stellar sources are too scarce to reproduce
the regions created by halos, resulting in overpowered individual
sources with large radii. On larger scales the two approach pro-
duce equivalent size distributions and with an appropriate cal-
ibration, hydrodynamically created sources can match the halo
result. It should be noted that this typical scale appears at lower
values in S50 models because sources are more numerous and
less prone to stochasticity, and therefore they converge toward
the halo model behavior on smaller volumes.
Finally, all the experiments present a single main HII re-
gion that dominates in size. It appears at z ∼ 8 in the S200 and
H200 models and much earlier (z ∼ 9) in the SB200. As sug-
gested by the previous study of merger populations, this is likely
the consequence of the boost that creates early large regions that
merge at high z to give the dominant one. Interestingly, the dom-
inant region of the late reionization is not dominant in size at
every redshift. This is indeed the case for the H200 model and
to some extent for the S50 model too, but in all the other case
this region started as a non special one inside the population, at
least from the radius point of view. Furthermore, the ﬁrst pro-
genitor of the dominant region is among the very ﬁrst ionized
regions of the H200 and H50 models, but it appears later in
the S and SB experiments. It is noteworthy that, even though
we argued that S and H model produce similar populations (for
larger regions than the cutoff radius), it seems that differences
can persist for individual cases, especially for the buildup of
the dominant region. As we see in the next sections, the chan-
nel through which this speciﬁc region grows (through expansion
rather than merger) also differs as hinted at by the difference be-
tween the smooth evolution of the dominant region of H models
and the sharp, kinked, and late rise of its equivalent in, e.g., the
S200 model.
5.3.2. Radius distribution of the different kind of HII regions
Figure 12 presents the size distribution for each kind of HII re-
gions as a function of redshift for all three models and for both
200 and 50 Mpc/h boxes. Here we show the same distribution
as seen in Fig. 11 but by plotting the contours related to each
type of HII region that we can discern. Once again we show the
evolution of the average radius of the region and the evolution of
the radius of the last HII region as in Fig. 11.
Initially, we observe that each kind of HII region occupies
a dedicated range of radii in the whole distribution for all mod-
els and for both 200 and 50 Mpc/h box sizes. As expected, new
regions occupy the narrow range of radii, while the regions re-
sulting from mergers are those that populate the top of the dis-
tribution. The expanding HII regions are in the middle with radii
larger than the new ones and smaller than those that will merge.
We can also see in each model that the peak of the distribution
A9, page 12 of 20
J. Chardin et al.: Merger trees of HII regions
of Fig. 11 corresponds to a radius range that is simultaneously
covered by the three kinds of HII regions. Alternatively, we
could have imagined a clear separation between the different
range of radii covered by the different kinds of HII regions
instead of the observed overlap of the different distributions.
This tells us ﬁrst that the time sampling here allows us to de-
tect HII regions with same radii but belonging to different kinds
of HII regions with different paths in the radius-redshift space.
It also indicates that the peak of the radii distribution must be
understood as the most likely radii of detection, with a mix of
HII regions at different stages in their evolution (newborn, grow-
ing, or merging).
Interestingly, for each kind of region, we ﬁnd the properties
of the underlying ionizing source models in the evolution of the
radius distribution with redshift. In other words, the R(z) distri-
bution for the size evolution of each kind of regions as function
of redshift is dictated by the R(z) distribution of the new regions
and is propagated to the other kinds of regions. We thus can see
a similar R-z relationship for the expanding region and those re-
sulting from merger with a simple translation. In the star models
S50 and S200, the new regions appear with a relatively constant
range of radii during the whole reionization; again, it reﬂects
the typical constant emissivity of the stars appearing during the
whole simulation, combined with the time sampling used here.
The expanding regions and those resulting from mergers also
show this constant radius range but translated to greater radius
ranges. The S50 allows to track smaller new regions thanks to
its higher resolution in terms of sources with smaller individual
emissivity: as a consequence, all subsequent types show smaller
typical radii than in the S200 model.
The H200 model presents new regions that appear with more
distributed sizes than in the S50/S200 models and that typically
result from the mass range of the dark matter halos that are as-
sumed as ionizing sources. Then the expanding regions cover a
much greater radius range than in the two other models, and we
ﬁnd the same trend for the regions resulting from mergers. The
last point indicates that the merger process is not dominated by
a few large regions as in the two other models but that is also
involves sets of small HII regions. In the H50 model the mix-
ing is more pronounced, and the ranges of radii covered by each
kind of regions overlap. Highly clustered regions are more rep-
resented at high resolution where dense sets of small halos with
small regions can also merge. In H200, mergers occur at later
stages in radii evolution, in a more homogeneous distribution of
halos at low resolution.
Finally, SB200 shows that new regions appear with decreas-
ing radii as reionization progresses and as the boost for the star
emissivity decreases. The expanding regions and those resulting
from merger show the same R-z decreasing trend, triggered by
the new regions population properties. It should be noted that
at some point (z < 9), new regions can be detected at small
radii: the declining boost leads to individual regions that appear
with smaller size and lower growth rate, increasing the likeli-
hood of spotting them at small radii. A weaker R-z slope is found
in the SB50, as a consequence of a smaller boost correction at
higher resolution. As expected, new regions with small radii are
found earlier (for z < 12) and usually share a greater number
of broad features (like the range of radii for each type) with the
S50 model.
We ﬁnally focus on the HII regions that recombine in the
size distributions of each model. As expected in Sect. 5.3.1, we
ﬁnd that regions that will recombine are those with radii below
the radius of ∼1 Mpc/h in both SB and S models and at both
resolutions. As already mentioned, the recombination is driven
either by density or by a modiﬁcation of the sources. In the case
of SB models, it is fairly obvious that strong early sources cre-
ate large HII regions that may be unsustainable by later genera-
tions of sources, which are individually weakened by construc-
tion of the boost. Furthermore, the boost guarantees a general
convergence, but locally a strong early source can be replaced
by too few weaker, later sources, especially if the source re-
newal is subject to stochasticity. Once sources become too dim,
it leads to the fragmentation of regions and recombinations on
small scales. S models also present some degree of recombina-
tion, even though they do not contain declining sources. These
recombinations can be explained by local dense patches, and this
could be supported by such regions only appearing at later times
(z < 9) in the S200 model, when local clustering is high enough.
Furthermore, in both S50 and SB50 models, these regions can
be found over extended periods compared to their 200 Mpc/h
equivalent, related to the higher likelihood that dense patches
that trigger recombination are found at high resolution.
5.4. Mergers of HII regions
5.4.1. General evolution of the merger process of HII regions
Figure 13 is restricted to regions that have more than one parent,
i.e. that result from mergers. It presents the redshift evolution of
the distribution of the number of parents. It can be seen as a mea-
sure of the patchiness or granularity of the overlapping process
and is also a ﬁrst indication of the inner complexity of the re-
gions: an ionized volume that results from tens of progenitors is
shaped (like e.g. the front propagation, its growth rate, or the in-
ner distribution of UV ﬂux) by the different properties of at least
tens of sources, whereas an HII region coming from a binary
merger is likely to be, maybe naively, more straightforward to
relate to its inner sources. In addition, we show the evolution of
the average number of parents and the evolution of the number
of parents for the last remaining region at the end of the sim-
ulation. Again, with the help of the merger tree we follow this
region back in time and evaluate its number of parents at each
instant. The color code in the distributions is identical to the one
used in the Fig. 11.
First, in most of the models the mergers between regions
operates in a binary-tertiary manner as seen with the peak at
∼2−3 in the distributions. It is essentially an indication that the
temporal sampling of the tree is ﬁne enough to track individual
mergers, whereas a coarser grained sampling would have typi-
cally presented a higher value. One exception is the H50 model,
where such mergers are clearly missing from z ∼ 10 to z ∼ 7. In
this case, the abundance of clustered individual regions at high
density is much greater than in other models and leads to multi-
ple mergers during a single time step for a given region.
Second, in each model we ﬁnd the emergence of a single
region, which is the result of more mergers than the other re-
gions. In the S200 and H200 models, this region appears at
z ∼ 8 and earlier in the SB200 one, at z ∼ 9. The same dis-
crepancy can be found at higher resolution with a formation at
z ∼ 9 for the S50 and H50 models and z ∼ 10 in the SB50.
Interestingly, these merger-dominant regions appear at the same
moment as the radius-dominant region discussed in the previous
section. In Fig. 13, the evolution of the number of parents of the
radius-dominant region unsurprisingly matches the path of the
merger-dominant one. Thus, a moment exists when an HII re-
gion begins to monopolize the merger process in the box. Then
the region grows faster by successive mergers and will quickly
dominate other regions in size. From this instant (called zBKG),
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Fig. 13. Distribution of the number of parents for the HII regions resulting from merger as a function of redshift for the three kinds of ionizing
sources and for both box sizes of 200 and 50 Mpc/h. Panels a)–c) respectively represent the distribution for the Boosted Star, the Star, and the
Halo model for the 200 Mpc/h box, while the panels d)–f) are for the same models but for the 50 Mpc/h box. The brightest red cells represent
the location in the distribution populated by a single HII region; other red tones up to the brightest green cells span distribution densities from a
couple HII regions up to a value corresponding to half the maximum value of the distribution. The purple tones (from the darkest to the brightest)
denote the maximum values, and the evolution of the average number of parents and the evolution of the number of parents of the main region are
represented with the solid and dashed white lines, respectively.
the probability that a location is part of the general UV back-
ground, instead of being irradiated by a local source, increases
and can be considered as the onset of the overlapping process.
This is typically the moment when, on average, the “local” in-
formation about the reionization process starts to be lost to the
beneﬁt of a single reionization history.
Size is an important factor for regions to get high numbers of
progenitors, since a larger volume naturally promotes encounters
with distant ionized patches. However, it can be noted that the
radius-dominant region is only one among the merger-dominant
regions. Clearly the distribution shows regions with more pro-
genitors, and this is especially the case for H200 and H50 mod-
els: the high density of sources and their clustering can induce
a high merger rate in smaller volumes. More generally, high-
resolution experiments present a greater merger rate thanks to
a higher number of sources and higher local clustering. Also
H models can achieve a number of progenitors that are tenfold
greater than the S and SB equivalent as another consequence
of large number of halos. The two stellar models also differ in
the number of regions with a large number of progenitors: close
to zBKG, S models present clear detection of regions with a num-
ber of progenitors close to those found for the radius-dominant
one (10−50 progenitors), whereas in SB models such regions are
seldom found. It indicates that the early buildup of a dominant
region in the SBmodel tends to prevent the formation of separate
regions that aggregate several sources on their side, probably be-
cause they were incorporated early in this dominant volume. At
higher resolution the discrepancy is weaker, but in the S50 mod-
els, the dominant region shares the property of having a large
(>10) number of progenitors with other regions.
5.4.2. Growth of the main HII region
In this section we aim at understanding how the dominant region
leads to a loss of information about the expansion process of
other regions. By looking at the evolution of the properties of
the regions that merge with the dominant one, we evaluate how
each model is resistant to the emergence of this main HII region.
Figure 14 presents the evolution of the radius distribution
for HII regions that merge with the radius-dominant one for all
models and both 200 and 50 Mpc/h boxes. The color coding of
the distributions is identical to the one used in Figs. 11 and 13.
Immediately we see that, from a certain redshift, every
model presents a radius distribution that is representative of the
whole distribution of all HII regions, as discussed previously
and shown in Fig. 11. In other words, from a certain moment
onwards, the major part of the present HII regions are regions
that will merge with the main region in the next snapshot. Thus
this moment can be seen as the time when the main region im-
poses its domination. Then the later this moment appears, the
longer the individual expansion process of ionized region can be
tracked. In all models and at both resolutions, this moment is
broadly coincident with zBKG: from this redshift any region (in
terms of size) can be incorporated into the background.
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Fig. 14. Distribution of the HII regions sizes for the regions that merge with the dominant region as a function of redshift for the three kinds of
ionizing sources and for both box sizes of 200 and 50 Mpc/h. Panels a)–c) respectively represent the distribution for the Boosted Star, the Star, and
the Halo model for the 200 Mpc/h box, while the panels d)–f) are for the same models but for the 50 Mpc/h box. The brightest red cells represent
the location in the distribution populated by a single HII region; other red tones up to the brightest green cells span distribution densities from a
couple HII regions up to a value corresponding to half the maximum value of the distribution. The purple tones (from the darkest to the brightest)
denote the maximum values. The evolution of the average radius for the regions that merge with the dominant region and the evolution of the
radius of the main region are represented with the solid and dashed white lines, respectively.
It is also noteworthy to see how this main region is built be-
fore it begins to impose its domination. For instance, the ear-
liest stage of the buildup in both H50 and H200 models, does
not include any merger and the growth is purely driven by the
inner source until z = 9.5 (resp. 11.8) for the H200 (resp. H50)
model. The equivalent region in the S200 model is detected later,
with a large radius (∼3 Mpc/h instead of 0.5 Mpc/h for H200)
and immediately incorporates other regions with similar sizes.
At higher resolution, the radius-dominant region of S50 is al-
ways larger than its H50 counterpart and also incorporates other
relatively similar region quite early (at z ∼ 14 for instance).
Clearly the stronger emissivity of individual stellar sources pro-
duces larger progenitors for the S models than for the halo-based
ones, promoting a merger-driven growth sooner. Meanwhile, the
SB models exhibits the expected and quite different evolutions
for the dominant region: the large emissivity correction at early
times creates a large dominant region at the earliest stages, and
it quickly incorporates other regions also expanded by the boost,
hence belonging to the same class of large radius. In particular,
SB50 present a whole succession of large regions, close to the
white evolution track of the dominant one. For the latter, it im-
plies that its radius is always larger than found in the S50 and
H50 models and is driven by mergers much sooner. Previously,
we found that high resolution tends to diminish the discrepan-
cies of the SB model, but in the current case, the higher level of
clustering in the 50 Mpc/h box leads to a buildup scenario of the
main region that is arguably even more distinguishable than H
and S models.
6. Summary and conclusion
We developed a new methodology based on the merger trees of
HII regions to study the history of reionizations in cosmologi-
cal simulations with full radiative transfer post-processed by the
GPU-driven code ATON on RAMSES hydrodynamical snap-
shots. We systematically applied the technique in two sets of
200 Mpc/h and 50 Mpc/h simulations, where each set involved
three kinds of source model:
• A halo model where halos act as sources of photons with an
emissivity proportional to their mass.
• A stellar model where star particles produced by the cosmo-
logical code act as the sources, with an emissivity corrected
to complete the reionization at the same redshift as the halo
model.
• A boosted stellar model, where the same star particles are
used but with time-dependent and decreasing correction
on the emissivity to reproduce the converged emission of
UV photons at each instant.
Corrections are necessary because the self-consistent produc-
tion of star particles by the hydrodynamical code is resolution-
dependent and not fully converged at these resolutions. The
emissivities were tuned to produce a similar ionization fraction
evolution at both resolutions. HII regions were detected thanks
to an FOF algorithm and linked throughout time within a merger-
tree structure.
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First, the three models present an evolution that is compa-
rable in terms of global features. Indeed, the evolution of the
optical depth and ionized fraction present similar shapes in all
experiments. The evolution of the number of present HII re-
gion reaches a maximum at the same similar redshift for all
models and for both box sizes (z = 8.5 and z = 9 for the 200
and 50 Mpc/h experiments). However, the study of the sepa-
rate evolution of the different kinds of HII regions shows that
the intense episodes of mergers occur earlier in the boosted star
model, while it occurs later and at the same moment in the S200
and H200 models. Also the SB200 model is sensitive to recom-
bination, owing to sources that are unable to sustain the exist-
ing HII regions, while only few recombinations occur in the
S200 model and none in the H200 model in the 200 Mpc/h.
In the 50 Mpc/h simulations, episodes of mergers are similarly
distributed in the three models, whereas increased densities are
likely to produce the larger population of recombining patches
in the SB50 and S50 experiments.
Second, we investigated the evolution with redshift of the
size distribution of HII regions. All models present the emer-
gence of a main region in size from a certain redshift onwards.
We also have found that the evolution of the radii distribution
is typically related to the evolution of the ionizing source emis-
sivities in each model: a large dispersion of possible radii with
small structures in the halo-based models, a similar distribution
for the stellar model with a lack of small regions due to stronger
and sparser emitters and a distribution strongly skewed toward
large regions at early times in the boosted stellar experiments.
The discrepancies decrease at higher resolution but remain, es-
pecially for the last model. We have then be able to show that
this radius-redshift correlation, imprinted in the distribution of
new regions is somehow memorized and kept in the distribution
of growing and merging ionized patches.
The evolution of the number of parents involved in the per-
colation of HII regions has also been studied. In all experiments,
merger-dominant (with 10 or more progenitors) regions exist and
among them one corresponds to the radius-dominant one and
drives the reionization. Its domination is delayed in both halo
and star model compared to the boosted one. As an illustration,
we investigated the size distribution of HII regions assimilated
by the main one and found that indeed it becomes representa-
tive of the whole distribution ﬁrst in the boosted star model,
than in the star model and ﬁnally in the halo one. Hence indi-
vidual reionizations can be tracked on a longer period in the two
latter models. Increasing the resolution reduces again the dif-
ferences, thanks to an increased convergence between the three
types of sources.
We can say that the star and the halo models have similar his-
tories even though the star model lacks small-scale power, hence
local merger events. Meanwhile, the boosted star model presents
its own reionization history, where we see the early emergence
of a dominant HII region in size that concentrates rapidly the
merger process. On the other hand, both the other models show
individual growths for HII regions that can be tracked individ-
ually for a longer time and that resist domination by the main
region later on during the reionization. In the 50 Mpc/h box,
when the spatial resolution is increased, the histories of the three
models become comparable even if the boosted star model still
presents the domination of an early main region that concen-
trates the merger process.
Clearly, the large-scale experiments show that the lack of
convergence in the self-consistent formation of star particles
leads to substantial differences in the HII regions properties
and in their evolution during the percolation process, even
though they present satisfying properties regarding their over-
all “integrated” features. At higher resolution (corresponding to
50 Mpc/h boxes in our cases), we ﬁnd that overall the discrep-
ancies are reduced and can be seen as the result of smaller cor-
rections applied to sources and a better match between the halo
population and the stellar one. A question also remains about the
quantitative impact of the rare emitters more likely in the large
boxes or about the lack of density ﬁeld variance in the 50 Mpc/h.
Future experiments will allow to answer to these questions even
though we can predict, e.g., that rare emitters should be relevant
for the rise of the dominant regions whereas, density ﬁeld vari-
ance on small scales should affect the rate of local mergers.
We will be systematically applying this technique in the fu-
ture. For instance, it provides a reproducible analysis framework
to compare simulations, numerical techniques, and the impact
of physical ingredients on the morphochronology of the reion-
ization. Furthermore, it puts emphasis on individual HII re-
gions, leading to analysis in terms of reionization-s instead of
the reionization. In the context of galaxy formation, it may pro-
vide insight into proximity effects, which affect the properties of
the reionization as seen from a single or a group of galaxies (see
Ocvirk & Aubert 2011; Ocvirk et al. 2012).
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Fig. A.1. Illustration of the friend-of-friend algorithm (see Appendix A
for details). White and black cells correspond to ionized and neutral
cells, respectively.
Appendix A: FOF algorithm
A.1. Implementation
Our FOF algorithm proceeds by scanning all cells from the box
and testing the ionization status of the cell being explored at each
iteration. The algorithm simply proceeds as follows:
• if an ionized cell is encountered, it is given an ID correspond-
ing to the ionized region being tested and the exploration of
its neighbors begins:
1. if a neighbor is not ionized, the cell is marked as visited.
The parent cell is then reconsidered, and the ionization
status of the other near neighbors not already marked is
tested;
2. if the neighbor is ionized, it is given an ID corresponding
to the ionized region being tested, and we mark the cell
as visited. The exploration of its own neighbors begins.
The HII regions IDs diffuse from near neighbor to near
neighbor.
• When all the neighbors of an ionized cell have been ex-
plored, we go back to its parent cell and continue the ex-
ploration of those near neighbors that were not previously
visited. The identiﬁcation stops when the starting cell is vis-
ited again and all its near neighbors are marked as visited.
The exploration of the cosmological box proceeds until another
starting ionized cell is found that has not already been marked
as visited. At this moment, a new identiﬁcation starts with a new
identiﬁcation number.
Figure A.1, illustrates the algorithm in two dimensions.
In this ﬁgure, black cells correspond to neutral cell and white
cells to ionized cells with an ionized fraction x ≥ 0.5. In this
example, 6 cells belongs to the same HII region, with numbers
17, 18, 25, 32, and 33, and all of them should receive the same
identiﬁcation number. Following the algorithm described above,
the cells would be visited in the following order: 17-18-19-18-
25-32-33-32-25-18-17. At this stage, when the algorithm recov-
ers the starting cell with all its ionized neighbors marked as vis-
ited, it stops.
To implement this method, a recursive scheme could be used,
as well as linked lists. We chose the second option since it lim-
its the use of large stacks of memory. We also mention that for
boxes of 10243, we have parallelized the identiﬁcation on the
large box by cutting it into 16 sub-boxes. We thus do the identi-
ﬁcation on this 16 sub-boxes in parallel to accelerate the calcu-
lation. We then reassemble the entire box and merge the IDs.
A.2. Effect of the neutral ionization threshold
The FOF algorithm assumes an ionization threshold in order to
decide if a cell is ionized or not. As often used in the literature,
we chose a value of x ≥ 0.5 to consider a cell as ionized. To test
the impact of the threshold’s value on the identiﬁcation of the
HII regions, we also tried other values for the ionization fraction
in the FOF procedure.
Figure A.2 represents the radius distribution of the HII re-
gions for three different instants. The distributions were done for
the three models of ionizing sources for the 50 Mpc/h box size.
We compared the radius distributions according to three different
ionizing thresholds of x ≥ 0.3, x ≥ 0.5, and x ≥ 0.9 to assume
that a cell is ionized. The three distributions are very similar for
all models and at each instant, regardless of the chosen ioniz-
ing threshold. The most signiﬁcant variation stands for small re-
gions with radius below ∼2 × 10−1 Mpc/h, which are detected
in greater numbers with x ≥ 0.9. Meanwhile, the distributions
with x ≥ 0.3 and x ≥ 0.5 are almost superimposed in all cases.
Additionally, we used the merger tree properties to plot the same
distributions in Fig. A.3 but dissociated the contributions of each
type of region. This time, we have only represented the distribu-
tion for both the x ≥ 0.5 and x ≥ 0.9 ionization thresholds,
which previously exhibited the greater difference. We see that
for the most part, the families remain unchanged and therefore
that the merger tree properties are conserved even when varying
the ionization threshold. The only difference is that with x ≥ 0.9
the FOF procedure tends to detect more small recombining re-
gions than with x ≥ 0.5 in the boosted star and star models.
The only remarkable effects by varying the threshold there-
fore is for high threshold values within recombining regions,
which represent a tiny number and volume fraction of the HII re-
gions network. It does not come as a surprise, though, since re-
combinations occur in already ionized regions, and any ﬂuctua-
tions within, combined with a high detection threshold, lead to
a subdivision of regions in smaller ones. One might even con-
sider that such an effect should be avoided since it increases
branches in the merging tree with regions that may be short-
lived or unstable. As a conclusion, we can thus consider that the
value of x ≥ 0.5 used in the paper for identifying the HII regions
is a good compromise, in addition to being the one commonly
used.
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Fig. A.2. Representation of the radius distribution of all HII regions at three different redshifts for the three simulations for the 50 Mpc/h box. We
compare the difference in the radius distribution according to the ionization threshold for the detection of the HII region with the FOF procedure.
We represent the volume of one single cell by the vertical red line.
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Fig. A.3. Radius distribution of all HII regions at three different redshifts for the three simulations for the 50 Mpc/h box. This time, we dissociate
the distribution into the different counterparts of the type of HII region considered. We compare the difference in the radius distribution according
to both ionization thresholds of x ≥ 0.5 and x ≥ 0.9 for the detection of the HII region with the FOF procedure. The colors stand for the new
HII regions (blue), the expanding regions (red), the regions that will recombine (yellow), and the regions resulting from mergers (green). In
addition we represent the volume of one single cell by the vertical black line.
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Appendix B: Merger tree algorithm
The implementation of the merger tree algorithm is performed
as follows (see also Fig. B.1):
1. We look at an instant t of the simulation where the cells of
a particular ionized region are located. They all share the
same ID.
2. Then, we extract the same cells at time t+1. These cells may
have different IDs.
3. The most common ID at time t + 1 is kept and is linked to
the ID investigated at t.
This scheme is repeated for all HII regions between the snap-
shot t and t + 1. We ﬁnally reproduce this process between each
snapshot.
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Fig. B.1. Merger tree algorithm. All neutral cells are black with an identiﬁcation number of −1. All ionized cells are white with an identiﬁcation
number. At time t, we have the ionized region identiﬁed with an identiﬁcation number of 1. We look forward to time t + 1 where cells of this
ionized region are located (shown in red). Here ID 1 at time t is linked to ID 2 at time t + 1.
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Chapitre 6
Etude des histoires de
re´ionisation locales associe´es
aux proge´niteurs des galaxies
observe´es aujourd’hui
Voila` ce que c’est que les moutons. Ils obe´issent aux chiens qui
obe´issent aux bergers qui obe´issent aux astres.
Charles Albert CINGRIA
Dans ce chapitre je montrerai comment l’arbre de fusion des re´gions HII
peut se re´ve´ler eˆtre un bon candidat en vue d’e´tudier les processus locaux de
re´ionisation dans les simulations. Cette e´tude a e´te´ l’objet d’un article sou-
mis au journal A&A qui est inclus dans le chapitre suivant. L’objet du cha-
pitre 4 e´tait de montrer comment l’arbre permet d’apporter des informations
comple´mentaires sur l’analyse globale du processus en plus des analyses cou-
ramment utilise´es. Ici nous allons voir qu’en plus d’une e´tude globale sur tout
le volume d’Univers e´tudie´, il est possible d’e´tudier inde´pendamment com-
ment les diﬀe´rentes histoires individuelles de re´ionisation se de´roulent dans le
volume global et comment elles s’approchent ou diﬀe`rent de l’histoire moyenne
de re´ionisation. Une telle e´tude a pour vocation de quantiﬁer comment les di-
verses populations de sources ionisantes inﬂuencent les proprie´te´s des re´gions
HII ge´ne´re´es. De plus, cela sera le point de de´part pour essayer de mettre en
lumie`re comment s’est de´roule´e l’histoire de re´ionisation passe´e de certaines ga-
laxies que l’on observe aujourd’hui comme celle pre´sente dans notre Groupe Lo-
cal de galaxies (MW et M31). Dans un premier temps, j’expliciterai comment
il est possible a` partir de l’arbre d’entreprendre le suivi individuel de chaque
159
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re´gion apparue dans la simulation. Ensuite, je montrerai comment e´voluent les
populations de re´gions HII en regard des proprie´te´s de leurs sources associe´es.
Je ﬁnirai par faire des tentatives de pre´diction sur les histoires de re´ionisation
locales passe´es en regard des proprie´te´s actuelles des galaxies observe´es au-
jourd’hui a` z=0.
6.1 Suivi individuel des re´gions HII
Les analyses entreprises dans cette e´tude seront faites sur les meˆmes simu-
lations que dans le chapitre 4 excepte´ sur les mode`les SB de´ﬁnis en section
4.1.2 que j’ai choisi de mettre de cote´. En eﬀet, on a mis en e´vidence dans le
chapitre pre´ce´dent que ces mode`les avaient une histoire globale de re´ionisation
tre`s diﬀe´rente des deux autres. L’analyse de quatre simulations sera donc ef-
fectue´e dans ce chapitre pour des tailles de boˆıte de 200 et 50 Mpc/h sur une
grille compose´e de 10243 cellules.
L’arbre de fusion permet de faire le suivi individuel de chacune des re´gions
apparues au cours d’une simulation. Le suivi des proprie´te´s peut eˆtre fait a`
partir du moment de naissance d’une re´gion jusque dans le dernier instantane´
de la simulation. Dans cette section je de´taillerai comment un tel suivi peut
eˆtre entrepris et quelles proprie´te´s relatives aux re´gions peuvent eˆtre suivies.
Je montrerai e´galement comment on peut de´ﬁnir une histoire de re´ionisation
locale relative a` une ou quelques galaxies.
6.1.1 Catalogue de re´gions HII
A partir de l’arbre de fusion des re´gions HII extrait des simulations il est pos-
sible d’obtenir un catalogue d’e´volution des proprie´te´s de chacune des re´gions
apparues dans la simulation. Un tel catalogue a pour vocation de lister les
proprie´te´s d’une re´gion donne´e a` partir du moment ou` elle est de´tecte´e comme
venant d’apparaˆıtre jusqu’au dernier instantane´ de la simulation. Ainsi, il sera
possible de remonter a` l’e´tat d’une re´gion a` divers instants de son existence
dans la simulation. Voici la liste des proprie´te´s d’une re´gion dont le catalogue
fait le suivi a` chaque instant de la vie d’une re´gion :
• La liste des redshifts le long de sa vie
• La liste de ses nume´ros d’identiﬁants (ID)
• La liste de ses volumes
• La liste du nombre de fusions que la re´gion subit a` chaque instant
• La liste du volume total qui fusionne avec la re´gion a` chaque instant
• La liste du nombre de halos de matie`re noire inscrits dans la re´gion a`
chaque instant
• La liste de la masse sous forme de halos correspondante a` chaque instant
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Fig. 6.1 – Sche´ma illustratif de l’algorithme qui ge´ne`re le catalogue des pro-
prie´te´s des re´gions HII.
• La liste de la masse du halo le plus massif a` l’inte´rieur de la re´gion a`
chaque instant
Les diﬀe´rentes e´tapes de l’algorithme pour e´tablir un tel catalogue peuvent
eˆtre re´sume´es avec le sche´ma illustratif de la ﬁgure 6.1.
6.1.2 De´finition d’une histoire locale de re´ionisation
L’ambition principale de ce chapitre est d’essayer de mettre en lumie`re com-
ment la nature d’une ou quelques sources ionisantes inﬂuent sur les proprie´te´s
d’e´volution des re´gions HII associe´es. Les analyses mene´es auront pour voca-
tion de quantiﬁer comment les histoires d’e´volution des diﬀe´rentes re´gions HII
diﬀe`rent suivant l’instant de naissance ou le contenu en masse des re´gions.
Particulie`rement, une e´tude sera mene´e sur l’impact de ces deux quantite´s sur
la dure´e de vie et le volume des re´gions associe´es avant qu’elles deviennent
une partie inte´grante du fond UV global. En d’autres termes, le suivi d’une
re´gion sera entrepris depuis sa naissance jusqu’au moment ou` elle subit une
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fusion avec une autre re´gion HII e´tendue. Durant cet intervalle de temps, les
proprie´te´s de croissance de la re´gion de´pendent seulement de son contenu in-
terne, d’ou` l’appellation de “re´ionisation locale”. Cette e´volution initiale est
en eﬀet controˆle´e par les spe´ciﬁcite´s de la re´gion comme le taux de formation
d’e´toiles local, la distribution en densite´ ou encore la granularite´ du milieu.
De meˆme les eﬀets d’environnements peuvent eˆtre relie´s dans une moindre
mesure aux proprie´te´s locales des sources. En eﬀet, les halos les plus massifs
sont susceptibles de pre´senter d’autres halos massifs comme voisins parce qu’ils
e´mergent dans les meˆmes lieux ou` les contrastes de densite´ sont importants.
Apre`s cet intervalle de temps, les re´gions seront incorpore´es dans ce que l’on
de´ﬁnit comme e´tant le fond UV global. Dans le chapitre 4, il a e´te´ mis en
e´vidence qu’une re´gion HII dominante apparaˆıt dans les simulations et que la
majorite´ des autres re´gions fusionnent en moyenne avec elle a` partir du mo-
ment ou` elle e´merge. Ici, il sera plutoˆt fait conside´ration de la moyenne des
diﬀe´rentes histoires plutoˆt qu’une histoire de la moyenne.
Dans notre cas, il a e´te´ conside´re´ qu’une re´gion commence a` eˆtre une partie
de ce fond UV lorsqu’elle subit sa premie`re fusion majeure. La fusion majeure
est de´ﬁnie comme le moment ou` une re´gion fusionne avec une autre re´gion plus
grande ou e´gale en volume. En ﬁgure 6.2 une illustration du suivi d’histoires de
re´ionisation locales pour deux re´gions HII est pre´sente´e : Le suivi des proprie´te´s
d’une re´gion est entrepris jusqu’a` ce qu’elle fusionne avec une ou plusieurs
autres re´gions dont le volume total est plus grand ou e´gal a` son volume actuel.
L’intervalle de temps de ce suivi est la dure´e de vie de l’histoire de re´ionisation
locale de cette re´gion. Notre but sera d’e´tudier la de´pendance de ces dure´es
de vie en fonction du redshift d’apparition des re´gions et de leur contenu en
masse.
6.2 Suivi des histoires locales de re´ionisation
Cette section a pour but de pre´senter les re´sultats de l’e´tude entreprise sur
les histoires de re´ionisation locales.
• Premie`rement, l’e´volution avec le redshift de la dure´e de vie des re´gions
avant de voir le fond UV sera e´tudie´e graˆce a` l’arbre et au catalogue
des proprie´te´s des re´gions HII. Cette mesure permettra de quantiﬁer la
moyenne de la dure´e de vie des histoires locales pour des re´gions apparues
au meˆme moment de l’histoire cosmique.
• Deuxie`mement, une e´tude sur l’e´volution du volume des re´gions au
moment ou` elles voient le fond UV sera e´galement entreprise. La
conside´ration d’une telle quantite´ permettra de mesurer la portion d’Uni-
vers moyenne qu’un ou quelques proge´niteurs de galaxies sont capables
d’ioniser sous l’action de leur contenu interne en sources uniquement.
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Fig. 6.2 – Sche´ma illustratif du suivi d’une histoire locale de re´ionisation pour
deux re´gions HII diﬀe´rentes.
• Dernie`rement, des familles de re´gions HII de´ﬁnies par rapport a` leur
contenu en masse seront e´galement construites. Cela permettra de faire
une e´tude de la variation des e´volutions des dure´es de vie et du volume
des re´gions suivant les diﬀe´rentes caracte´ristiques des sources mises en
jeu. Cela sera e´galement une information qu’il sera possible de lier a` la
population de galaxies observe´es aujourd’hui a` z=0.
Les caracte´ristiques de chaque mode`le e´tudie´ dans ce chapitre sont re´sume´es
dans le tableau 6.1. Le nombre de re´gions HII dont le suivi peut eˆtre fait avec
l’arbre est e´galement donne´ dans le tableau 6.1. On note d’emble´e que les
mode`les qui utilisent des halos comme sources ge´ne`rent plus de re´gions que les
mode`les base´s sur les particules d’e´toiles. C’est tout simplement la conse´quence
du nombre plus important de halos que d’e´toiles ge´ne´re´e de manie`re auto-
consistante par le code RAMSES comme vu auparavant dans le chapitre 4.
De meˆme, il a e´te´ montre´ qu’un nombre plus important de halos ou d’e´toiles
sont de´tecte´s a` haute re´solution dans les boˆıtes de 50 Mpc/h. Cela explique
pourquoi un nombre plus important de re´gions HII est de´tecte´ dans ces mode`les
compare´ a` leurs analogues de 200 Mpc/h.
6.2.1 Comportement global
Avant d’e´tudier l’inﬂuence de la masse des halos de matie`re noire sur
l’e´volution des re´gions HII, l’analyse se concentrera d’abord sur l’e´volution
des re´gions en fonction de leur temps ou redshift d’apparition. Les ﬁgures 6.3
et 6.4 pre´sentent l’e´volution de la distribution des dure´es de vie tlife des re´gions
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S200
H200
Fig. 6.3 – Distributions de l’e´volution de la dure´e de vie des re´gions HII
avant leurs fusion majeure en fonction de leurs temps cosmique d’apparition
pour la boˆıte de 200 Mpc/h. La courbe blanche repre´sente l’e´volution moyenne
avec l’erreur sur la moyenne a` trois sigma. Les courbes rouge, verte et bleue
repre´sentent les e´volutions moyennes avec l’erreur sur la moyenne a` trois sigma
des sous distributions correspondant aux trois familles de re´gions de´finies dans
la section 6.2.2 avec le tableau 6.2.
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S50
H50
Fig. 6.4 – Meˆme figure que la figure 6.3 pour la boˆıte de 50 Mpc/h.
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S200
H200
Fig. 6.5 – Distributions de l’e´volution du volume des re´gions HII avant leurs
fusion majeure en fonction de leurs temps cosmique d’apparition. La courbe
blanche repre´sente l’e´volution moyenne avec l’erreur sur la moyenne a` trois
sigma. Les courbes rouge, verte et bleue repre´sentent les e´volutions moyennes
avec l’erreur sur la moyenne a` trois sigma des sous distributions correspondant
aux trois familles de re´gions de´finies dans la section 6.2.2 avec le tableau 6.2.
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S50
H50
Fig. 6.6 – Meˆme figure que la figure 6.5 pour la boˆıte de 50 Mpc/h.
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Nom du mode`le Taille [Mpc/h] Type de sources
Nombre de
re´gions
S200 200 Etoiles 2748
S50 50 Etoiles 15562
H200 200 Halos 19902
H50 50 Halos 125408
Tab. 6.1 – Caracte´ristiques des mode`les e´tudie´s.
avant leurs fusions majeures en fonction de leur temps d’apparition tapp pris
a` partir du Big-Bang, respectivement pour les tailles de boˆıtes de 200 et 50
Mpc/h. Les ﬁgures 6.5 et 6.6, elles, pre´sentent l’e´volution du volume qu’at-
teignent les re´gions avant de voir le fond UV global en fonction de leurs temps
d’apparition, respectivement pour les tailles de boˆıtes de 200 et 50 Mpc/h.
Cette dernie`re ﬁgure permet de suivre la taille maximale que peut atteindre
une re´gion HII sous l’action d’une ou d’un petit groupe local de sources. Dans
les deux ﬁgures, les courbes blanches repre´sentent l’e´volution des distributions
moyennes avec la dispersion associe´e a` un sigma (avec les re´gions blanches
ombrage´es).
L’illustration du comportement global des histoires locale de re´ionisation est
sche´matise´ en ﬁgure 6.7. Premie`rement, il est rassurant de noter que la meˆme
e´volution typique des distributions est retrouve´e dans toutes les simulations,
peu importe le mode`le de sources ionisantes conside´re´es. La dure´e de vie des
re´gions tlife de´croˆıt avec le temps. Cette de´croissance est accompagne´e, dans
tous les mode`les, par une de´croissance similaire du volume que les re´gions at-
teignent avant de fusionner. C’est naturellement explique´ en conside´rant que,
au fur et a` mesure que le temps cosmique augmente, l’espace neutre dispo-
nible dans l’Univers diminue. Cela a pour conse´quence naturelle de favoriser la
proximite´ de re´gions HII avec d’autres re´gions pre´-existantes plus la simulation
est avance´e. La dure´e de vie de re´gions apparaissant tard est donc naturelle-
ment plus petite en conside´rant qu’elles vont fusionner plus rapidement que
des re´gions pre´sentant un temps cosmique de naissance infe´rieur.
L’illustration de l’inﬂuence du mode`le de source conside´re´ sur l’e´volution des
histoires locale de re´ionisation est sche´matise´ en ﬁgure 6.8. D’emble´e, pour les
deux tailles de boˆıte, on remarque que les courbes d’e´volutions moyennes des
dure´es de vie des re´gions sont quasiment superpose´es d’un mode`le de sources
a` l’autre (voir ﬁgures 6.3 et 6.4). En conside´rant la diﬀe´rence du nombre de
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Fig. 6.7 – Illustration de l’e´volution des dure´es de vie et volumes typiques des
re´gions avant de subir une fusion avec le fond UV en fonction de leur instant
d’apparition.
sources implique´es entre les deux mode`les, il est plutoˆt surprenant d’observer
de telles similarite´s entre les courbes moyennes. A premie`re vue, il serait at-
tendu de trouver des dure´es de vie infe´rieures dans les mode`les de halos en
vue de leur plus grand nombre de sources compare´ aux mode`les stellaires. La
proximite´ des sources devrait eﬀectivement eˆtre favorise´e dans les mode`les de
halos. Cela aurait alors pour conse´quence d’encourager des fusions plus rapides
entre les re´gions HII associe´es compare´ aux mode`les stellaires a` condition de
conside´rer que le taux de croissance des re´gions est similaire dans les deux
mode`les. Or, il apparaˆıt que les mode`les ont e´te´ ge´ne´re´s de manie`re a` obtenir
des histoires globales de re´ionisation similaires. Il y a donc un meˆme nombre
de photons ionisants qui est partage´ par un plus grand nombre de halos que de
particules stellaires. Par conse´quent, on peut attendre des fronts d’ionisation
moins rapides dans les mode`les de halos que dans ceux avec des e´toiles. C’est
bien ce qui est observe´ avec les re´gions HII qui pre´sentent des volumes au
moment de la fusion qui sont plus petits que dans les mode`les stellaires (voir
ﬁgures 6.5 et 6.6). Pour re´sumer, les mode`les H pre´sentent des sources moins
e´mettrices que les mode`les S, avec des fronts d’ionisation plus lents qui me`nent
a` des dure´es de vie de re´gions similaires dans les deux mode`les.
Toujours en conside´rant les ﬁgures 6.5 et 6.6, on peut noter que les re´gions
apparues le plus toˆt (avec le plus petit temps cosmique d’apparition) pre´sentent
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Fig. 6.8 – Illustration de l’ impact du mode`le de sources ionisantes conside´re´
sur l’e´volution des dure´es de vie et volume typiques des re´gions avant de subir
une fusion avec le fond UV.
des volumes similaires avant leurs premie`res fusions majeures dans les deux
mode`les de sources. Eﬀectivement, des volumes de ∼ 104 et ∼ 102 Mpc3/h
(soit environ 13 et 3 Mpc/h de rayon) sont observe´s dans les deux mode`les
respectivement pour les boˆıtes de 200 et 50 Mpc/h. Cela semble donc indiquer
que les re´gions qui apparaissent en de´but de simulation croissent de la meˆme
manie`re peu importe le mode`le conside´re´. Il y aurait donc une bonne corres-
pondance entre les populations d’e´toiles et de halos a` ces e´poques pre´coces.
L’inﬂuence de la taille de boˆıte sera maintenant e´tudie´e en conside´rant un
seul mode`le de source a` la fois, soit des comparaisons entre H200 et H50 ou
S200 et S50. Les premie`res re´gions qui apparaissent pre´sentent des dure´es de
vie plus e´leve´es avant de voir le fond UV a` basse re´solution (200 Mpc/h) que
leurs analogues a` haute re´solution (50 Mpc/h) (voir ﬁgures 6.3 et 6.4). Des
dure´es de vie de ∼ 250 et ∼ 200 Myr sont mesure´es pour les premie`res re´gions,
respectivement pour les mode`les S200 et S50 et de ∼ 300 et ∼ 200 Myr pour les
mode`les H200 et H50. De plus, les pentes des courbes moyennes sont plus fortes
dans les mode`les a` basse re´solution. La combinaison de ces deux eﬀets sugge`re
que les re´gions les plus pre´coces ge´ne`rent un fond UV plus soudainement dans
les mode`les a` basse re´solution. En eﬀet, on note que ces premie`res re´gions
pre´sentent une fraction du volume total plus large dans la boˆıte de 200 Mpc/h
en plus de pre´senter des volumes ﬁnaux plus grands (voir ﬁgures 6.5 et 6.6). Il
semble donc que de larges volumes ionise´s e´mergent toˆt et occupent rapidement
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une fraction signiﬁcative du volume total. Cela a pour conse´quence d’empeˆcher
l’e´mergence de grandes re´gions plus tard dans la simulation dans les boˆıtes de
200 Mpc/h. En revanche, les mode`les S50 et H50 auraient une taille de boˆıte
trop petite pour avoir une bonne repre´sentation des e´ve´nements rares dans le
champ de densite´ qui produisent les grandes re´gions HII initiales qui dominent
leur homologues plus petites. Cet eﬀet est e´galement conjugue´ au fait que ces
deux derniers mode`les pre´sentent des sources avec une e´missivite´ plus faible
que dans les boˆıtes de 200 Mpc/h en vue d’obtenir un redshift de re´ionisation
similaire a` partir de plus de sources. Il en re´sulte l’observation de re´gions avec
une plus grande dure´e de vie et de plus petits volumes dans ces deux derniers
mode`les compare´ a` leurs analogues avec la boˆıte de 200 Mpc/h.
6.2.2 Comportement en fonction de la masse des halos
proge´niteurs
Dans cette section, l’e´tude de la de´pendance avec la masse des halos
proge´niteurs des dure´es de vies et du volume des re´gions HII associe´es avant de
voir le fond UV sera entreprise. Pour chacune des diﬀe´rentes re´gions HII ap-
parues dans une simulation donne´e, il est possible, graˆce au catalogue, d’avoir
acce`s a` leur contenu en masse interne sous forme de halos de matie`re noire
dans chaque instantane´. On s’est limite´ a` trois familles de re´gions dans cette
e´tude et les classes de masses correspondantes pour les trois types I, II et III
sont donne´es dans le tableau 6.2.
Il faut noter qu’il y a plusieurs mises en gardes a` conside´rer. Premie`rement,
il se peut qu’il y ait plusieurs halos dans une meˆme re´gion. Il apparaˆıt alors
d’emble´e que les diﬀe´rents contenus en masses sont diﬃcilement comparables
d’une re´gion a` l’autre. Nous e´carterons cette diﬃculte´ en conside´rant la masse
du halo le plus massif a` l’inte´rieur de chaque re´gion. Deuxie`mement, la masse
retenue est celle des halos au moment de la fusion majeure des re´gions. Or,
il apparaˆıt que l’instant auquel cette masse est conside´re´e diﬀe`re d’une re´gion
a` l’autre. Pour raisonner sur une origine commune, on aurait pu autrement
choisir la masse a` l’inte´rieur des re´gions au moment de leur apparition plutoˆt
qu’au moment de leur fusion majeure. Or, il apparaˆıt que les halos de matie`re
noire sont sujets a` la stochasticite´, surtout en de´but de simulation. En d’autres
termes, il est diﬃcile de de´tecter au moins un halo dans toutes les re´gions HII
au moment de leur apparition. En eﬀet, il se peut qu’un un halo soit apparu
entre deux instantane´s de la simulation et qu’il ait e´galement disparu durant cet
intervalle. De plus, au de´but de la simulation, les halos de´tecte´s sont de´ﬁnis avec
une grande incertitude et sont proches du seuil de de´tection de dix particules.
Il en re´sulte que tous les halos de´tecte´s a` ces e´poques pre´coces pre´sentent des
masses e´quivalentes proches du seuil de de´tection, ce qui n’est d’aucune utilite´
en vue de faire des comparaisons. C’est pourquoi la masse du halo le plus massif
a` l’inte´rieur d’une re´gion au moment de sa fusion majeure a e´te´ conside´re´e.
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200 Mpc/h
Type I Type II Type III
[109 ≤ M < 1010] [1010 ≤ M < 1011] [M ≥ 1011]
50 Mpc/h
Type I Type II Type III
[108 ≤ M < 109] [109 ≤ M < 1010] [M ≥ 1010]
Tab. 6.2 – Classes de masse de halos de matie`re noire au moment de la fusion
majeure des re´gions pour les trois familles de re´gions HII. Les classes sont
de´pendantes de la re´solution des simulations et sont donne´s pour les deux
tailles de boˆıtes de 200 et 50 Mpc/h. Les masses sont donne´es en masses
solaires.
Il faut alors bien prendre en conside´ration que l’e´tude de la de´pendance en
masse n’est pas intuitif. En eﬀet, les diﬀe´rentes re´gions voient le fond UV
a` des instants diﬀe´rents, ce qui veut donc dire que les masses conside´re´es
sont prises a` des instants diﬀe´rents d’une re´gion a` une autre. En d’autres
termes, la comparaison entreprise n’est pas faite a` une section constante du
temps cosmique. La comparaison est en fait entreprise sur divers instants ou`
les re´gions subissent un e´ve´nement similaire.
Dans les ﬁgures 6.3, 6.4, 6.5 et 6.6, les distributions totales ont e´te´
de´compose´es en trois sous-distributions qui correspondent a` l’e´volution des
diﬀe´rentes familles de re´gions HII de´ﬁnies dans le tableau 6.2. Les courbes de
l’e´volution moyenne de chaque distribution avec l’erreur sur la moyenne a` trois
sigma sont pre´sente´es en rouge pour les re´gions de type I, en vert pour le type
II et en jaune pour le type III.
Une vue sche´matique de la de´pendance de l’e´volution des histoires locales
de re´ionisation avec la masse des halos internes aux re´gions est donne´e en
ﬁgure 6.9. Premie`rement, il apparaˆıt que chaque classe de re´gions occupe une
place bien de´ﬁnie dans la distribution totale dans chacun des mode`les et peu
importe la taille de boˆıte conside´re´e. Plus le contenu en masse interne aux
re´gions au moment de leurs fusions avec le fond UV est e´leve´, plus la dure´e
de vie en isolation tlife des re´gions associe´es est e´leve´e. De meˆme, les re´gions
avec les halos les plus massif au moment de la fusion (type III) sont celles qui
pre´sentent les volumes les plus importants. Ces tendances sont moins claires
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dans le mode`le S200 a` cause du manque de statistique en terme de re´gions HII
compare´ aux autres mode`les. Une explication naturelle re´side dans le fait que
les re´gions HII pre´sentant les halos les plus massifs au moment de la fusion
sont des re´gions dont les halos proge´niteurs ont eu assez de temps (un grand
tlife de la re´gion) pour accre´ter de la masse de matie`re signiﬁcative. De plus,
ces re´gions de type III apparaissent en de´but de simulation et ne peuvent plus
eˆtre de´tecte´es apre`s un certain temps cosmique d’apparition (environ 750 et
600 millions d’anne´es apre`s le Big-Bang respectivement pour S200 et H200 et
environ 650 et 450 millions d’anne´es apre`s le Big-Bang respectivement pour
S50 et H50). Il apparaˆıt donc que seules les re´gions qui apparaissent toˆt dans
un Univers majoritairement neutre vont pouvoir avoir une longue dure´e de vie
en isolation et donc pre´senter un grand volume et une grande masse inscrite au
moment ou` elles voient le fond UV. Au contraire, les re´gions avec des masses
internes moins importantes au moment ou` elles voient le fond UV (types I
et II) sont des re´gions avec une dure´e de vie plus faible (un petit tlife de la
re´gion) que les re´gions de type III. Leurs halos associe´s ont donc une dure´e
d’accre´tion plus courte, ce qui explique les plus petites masses observe´es au
moment de la fusion. De plus ces re´gions de type I et II peuvent apparaˆıtre
a` n’importe quel moment dans la simulation contrairement aux re´gions de
type III. En re´sume´ ces re´gions peuvent eˆtre de rares re´gions apparaissant
toˆt dans l’Univers majoritairement neutre mais fusionnant rapidement avec
une re´gions plus large voisine. Alternativement, ces re´gions peuvent eˆtre des
re´gions apparaissant plus tard dans un environnement majoritairement ionise´
et fusionnant, de manie`re inhe´rente, rapidement avec le fond UV de´ja` bien
e´tabli. Il en de´coule naturellement qu’elles expe´rimentent une dure´e d’accre´tion
plus courte que les re´gions de type III ce qui explique leur plus faible masse
inscrite au moment de la fusion.
6.3 Re´ionisation locales vues a` z = 0
A partir des donne´es brutes extraites des simulations relatives au suivi des
diverses histoires locales de re´ionisation, l’objectif de cette section est d’e´tudier
l’histoire de re´ionisation passe´e des galaxies observe´es aujourd’hui a` z=0. Pour
faire ceci, la de´marche adopte´e consiste a` calculer la masse qu’aurait le halo
interne a` chacune des re´gions HII a` z=0. La forme fonctionnelle a` deux pa-
rame`tres de McBride et al. (2009) extraite a` partir de simulations sera utilise´e
en vue d’un tel calcul. Pour calculer la masse a` z=0 dans les re´gions HII, il faut
dans un premier temps statuer sur l’instantane´ de la simulation a` conside´rer a`
partir duquel la masse du halo sera extrapole´e jusqu’a` z=0. Dans cette e´tude,
la masse du halo le plus massif a` l’inte´rieur d’une re´gion au moment de sa
fusion majeure a e´te´ choisie. Dans le reste de l’expose´, les acronymes suivants
seront utilise´s : M0 pour la masse calcule´e a` z=0 et Mf pour la masse du halo
le plus massif au moment de la fusion utilise´e pour le calcul de M0. Dans ce
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Fig. 6.9 – Illustration de l’e´volution des dure´es de vie et volumes typiques des
re´gions avant de subir une fusion avec le fond UV en fonction de la masse de
leur halo le plus massif au moment de la fusion majeure.
contexte, nous essaierons donc de quantiﬁer comment les proprie´te´s des his-
toires de re´ionisation locales varient en fonction de la masse M0 des galaxies
observe´es aujourd’hui.
6.3.1 Mode`le d’accre´tion de masse moyenne des halos
de matie`res noires
Les derniers stades d’e´volution de nos simulations se situent a` des redshifts
de l’ordre de z ∼ 5 et il est tre`s diﬃcile de suivre l’e´volution du champ de
densite´ jusqu’a` z=0 pour des re´solutions comme les noˆtres avec 10243 cellules,
10243 particules de matie`re noire et des tailles de boˆıte de 200 et 50 Mpc/h
de coˆte´. En eﬀet, les non-line´arite´s s’accroissant de manie`re signiﬁcative a`
ces instants la`, le temps de calcul ne´cessaire pour faire le suivi de l’e´volution
du champ de densite´ devient conside´rable. Plutoˆt que de faire e´voluer des
simulations jusqu’a` z=0 en vue de statuer sur le contenu en terme de halos
de matie`re noire de chaque re´gion HII, nous avons choisi d’utiliser le mode`le
d’accre´tion moyenne en masse des halos de matie`re noire obtenu par McBride
et al. (2009).
Ce mode`le permet de calculer la masse M(z) d’un halo de matie`re noire au
redshift z connaissant sa masse M0 a` z=0. C’est un mode`le a` deux parame`tres
comme suit :
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M(z) = M0(1 + z)
βe−γz (6.1)
Les parame`tres γ et β sont ajuste´s a` partir des simulations de la manie`re
suivante :
γ =
ln(2)
zf
(6.2)
et
β = 0.25× log10
(
M0
1012
)
+ 0.29 + γ (6.3)
Ou` zf est un troisie`me parame`tre qui correspond au redshift auquel le halo
de matie`re noire avait la moitie´ de sa masse actuelle a` z=0 : M(zf) = M0/2. A
partir de leurs simulations, McBride et al. (2009) le parame`tre < zf > moyen
peut eˆtre ajuste´ avec l’expression suivante :
< zf >= −0.24× log10
(
M0
1012
)
+ 1.26 (6.4)
L’e´quation 6.1 permet de trouver la masse M(z) a` un redshift z donne´ a`
partir de la masse M0 du halo a` z=0. Or, dans notre cas, nous avons seulement
acce`s a` la masse a` l’inte´rieur des re´gions jusqu’a` la ﬁn de la simulation a` z ∼ 5.
Par conse´quent, dans le but de trouver la masse des halos M0 a` l’inte´rieur de
chacune des re´gions nous devons trouver la racine de l’e´quation suivante :
M0(1 + z)
βe−γz −M(z) = 0 (6.5)
avec M(z) la masse au redshift z a` laquelle on a acce`s dans tout les instan-
tane´s des simulations graˆce au catalogue. Dans le cas pre´cis de cette e´tude,
M(z) a e´te´ conside´re´ comme la masse du halo le plus massif pris dans l’ins-
tantane´ correspondant a` la fusion majeure de la re´gion HII associe´e. Ensuite
l’e´quation 6.5 a e´te´ re´solue au moyen d’une me´thode de la se´cante pour recher-
cher des ze´ros de fonctions.
La ﬁgure 6.10 repre´sente l’e´volution du taux d’accre´tion des halos de matie`re
d’une masse donne´e en fonction du temps cosmique auquel on calcule M0. Le
taux d’accre´tion a` un redshift donne´ augmente avec la masse du halo de matie`re
noire. De plus, pour une meˆme masse de halo donne´e prise a` plusieurs temps
cosmique diﬀe´rents, le taux d’accre´tion diminue avec le temps cosmique. Il
est donc attendu de trouver des masses M0 pour les halos a` z=0 qui seront
d’autant plus grandes que leur temps cosmique de de´tection est petit. En eﬀet,
un halo apparu toˆt pourra accre´ter pendant une plus grande dure´e qu’un halo
175
6.3 Re´ionisation locales vues a` z = 0
200 300 400 500 600 700 800 900 1000
cosmic time [Myr]
10
3
10
4
10
5
10
6
10
7
d
M
/
d
t
[
M
⊙
/
M
y
r
]
6
7
8910
111214
16
redshift z
Fig. 6.10 – De´pendance avec le temps cosmique du taux d’accre´tion dM/dt
des halos de matie`re noire en M⊙/Myr. On repre´sente l’e´volution du taux
d’accre´tion pour quatre halos de matie`re noire de masse donne´es de 1 × 108,
1 × 109, 1 × 1010 et 1 × 1011 M⊙ repre´sente´s respectivement avec les courbes
noire, rouge, bleue et verte en pointille´s.
qui apparaˆıt plus tard. De surcroˆıt, un halo aura un taux d’accre´tion d’autant
plus e´leve´ qu’il est apparu toˆt dans l’histoire cosmique.
6.3.2 De´pendance des histoires locales de re´ionisation
avec M0
Les figures 6.11 et 6.12 repre´sentent l’e´volution de la distribution de la
dure´e de vie tlife des re´gions HII en fonction de M0, respectivement pour les
boˆıtes de 200 et 50 Mpc/h. La courbe blanche donne l’e´volution moyenne a` un
sigma. En utilisant la meˆme convention, les figures 6.13 et 6.14 repre´sentent
l’e´volution du volume des re´gions avant leurs fusions majeures en fonction
de M0, respectivement pour les boˆıtes de 200 et 50 Mpc/h. A ce moment
de l’analyse, il ne sera fait aucune conside´ration de la courbe noire qui sera
introduite plus tard dans la fin de cette section.
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Comportement global
Premie`rement, il est rassurant d’observer la meˆme e´volution globale dans
la distribution de chaque mode`le peu importe le mode`le de sources ionisantes
conside´re´. Une augmentation de la dure´e de vie des re´gions est observe´e lorsque
leur masse interne M0 croit. Cette croissance de la dure´e de vie des re´gions est
accompagne´e par une croissance avec M0 du volume qu’elles peuvent atteindre
avant leur fusion majeure. Ces re´sultats ne sont pas surprenants en conside´rant
le fait que plus la masse M0 est grande, plus elle est associe´e a` une re´gion qui
est ne´e toˆt dans l’histoire cosmique. En d’autres termes, plus une re´gion est
apparue toˆt dans la simulation, plus son halo de matie`re noire dominant associe´
a eu le temps d’accre´ter de la masse. Or, il se trouve que plus une re´gion est
apparue toˆt, plus elle tend a` pre´senter un grand tlife et un grand volume (voir
ﬁgures 6.11, 6.12 et ﬁgures 6.13, 6.14). En re´sume´, plus une galaxie (ou son halo
central) a une grande masse aujourd’hui, plus son histoire locale de re´ionisation
s’est de´roule´e longtemps de manie`re isole´e du fait qu’elle est apparue toˆt dans
l’histoire cosmique lorsque l’Univers e´tait majoritairement neutre.
Nous e´tudierons maintenant l’inﬂuence des mode`les de sources ionisantes
sur l’e´volution moyenne de tlife et du volume des re´gions en fonction de M0.
En premier lieu, les re´gions associe´es a` des halos avec un faible M0 pre´sentent
les meˆmes e´volutions peu importe le mode`le conside´re´. Les halos avec les plus
petits M0 (M0 ∼ 5× 10
10 M⊙ pour les boˆıtes de 200 Mpc/h et M0 ∼ 1× 10
9
M⊙ pour celles de 50 Mpc/h) pre´sentent des re´gions HII avec des dure´es de vie
de l’ordre de tlife ∼ 50 Myr dans tous les mode`les. Or, ces re´gions particulie`res
correspondent a` des re´gions qui sont apparues durant les dernie`res phases du
processus de re´ionisation puisque leurs halos associe´s sont de faible masse. En
eﬀet, les halos de´tecte´s avec un faible M0 sont des halos de´tecte´s tard dans la
simulation qui n’ont pas eu le temps d’accre´ter de la masse de manie`re signiﬁ-
cative. Il n’est donc pas surprenant d’observer des e´volutions comparables en ce
qui concerne ces re´gions particulie`res puisque le champ ionise´ est comparable
entre les diﬀe´rents mode`les au moment ou` ces re´gions apparaissent.
En revanche, il apparaˆıt que les e´volutions moyennes des mode`les H
pre´sentent des pentes plus fortes que celles des mode`les S. En eﬀet, les re´gions
ge´ne´re´es par les halos pre´sentant les plus grands M0 atteignent des dure´es de
vie plus grandes dans les mode`les H. Les halos avec des masses de l’ordre de
M0 ∼ 5× 10
12 M⊙ dans la boˆıte de 200 Mpc/h (respectivement M0 ∼ 3× 10
12
M⊙ dans celle de 50 Mpc/h) pre´sentent des re´gions avec des dure´es de vie de
l’ordre de tlife ∼ 300 Myr dans les deux mode`les H contre tlife ∼ 200 Myr dans
les deux mode`les S. Intuitivement, les re´gions avec les halos pre´sentant les plus
grand M0 sont les re´gions apparues le plus toˆt dans les simulations. Les halos
ont en eﬀet eu d’autant plus de temps pour accre´ter de la masse de manie`re
signiﬁcative qu’ils sont apparus toˆt dans l’histoire cosmique. Cela signiﬁe donc
que les premie`res re´gions de´tecte´es s’e´tendent de manie`re isole´e plus longtemps
dans les mode`les H que dans les mode`les S. En section 6.2.1, il a e´te´ e´tabli
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que les fronts d’ionisation relatifs aux re´gions des mode`les H s’e´tendent moins
rapidement que ceux associe´s aux mode`les S. En eﬀet, c’est le seul moyen d’ob-
tenir une histoire ge´ne´rale de re´ionisation comparable entre les deux types de
mode`les en partant d’un plus grand nombre de sources dans les mode`les H que
dans ceux avec les particules stellaires. Cet eﬀet permet d’expliquer comment
les premie`res re´gions naissant dans un espace majoritairement neutre arrivent
a` vivre plus longtemps en isolation dans les mode`les de halos que dans ceux
avec les e´toiles. C’est d’ailleurs ce que conﬁrment les ﬁgures 6.13 et 6.14 qui
montrent des volumes similaires de l’ordre de ∼ 104 [Mpc/h]3 (respectivement
∼ 102 [Mpc/h]3) dans la boˆıte de 200 Mpc/h (respectivement 50 Mpc/h) pour
ces re´gions pre´coces peu importe le mode`le de sources conside´re´. En d’autres
termes, les re´gions s’e´tendent plus longtemps et moins rapidement dans les
mode`les H avant d’atteindre des volumes comparables a` ceux des re´gions des
mode`les S qui ont e´te´ atteints plus rapidement sous l’action de sources plus
puissantes.
On comparera maintenant l’inﬂuence de la taille de boˆıte en conside´rant
un seul mode`le de source a` la fois, soit des comparaisons entre H200 et H50
ou S200 et S50. Il apparaˆıt que les dure´es de vies moyennes des re´gions avant
leurs fusions majeures soient plus e´leve´es dans les boˆıtes de 50 Mpc/h pour des
meˆmes masses M0 de halos. En eﬀet, les re´gions avec des halos de masses de
l’ordre de M0 ∼ 5× 10
10 M⊙ pre´sentent des tlife de l’ordre de ∼ 50 Myr dans
les mode`les S200 et H200 alors qu’elles pre´sentent des tlife de l’ordre de ∼ 150
Myr dans les mode`les S50 et H50. Cette diﬀe´rence est retrouve´e jusqu’aux M0
les plus e´leve´s avec les re´gions associe´es aux halos de l’ordre de M0 ∼ 3× 10
12
qui pre´sentent des tlife d’environ 150 et 250 Myr pour S200 et H200 contre
des tlife d’environ 250 et 300 Myr pour S50 et H50. Ces diﬀe´rences peuvent
eˆtre explique´es par le nombre de sources qui est beaucoup plus important
dans les mode`les de 50 Mpc/h compare´ a` ceux de 200 Mpc/h. Il en re´sulte que
l’e´missivite´ des sources est beaucoup plus faible dans les boˆıtes de 50 Mpc/h en
vue d’obtenir une e´volution globale similaire entre les deux re´solutions. Cette
diﬀe´rence d’e´missivite´ serait assez large pour que le front UV des re´gions soit
assez lent pour que les re´gions vivent plus longtemps de manie`re isole´e que
leurs analogues dans les boˆıtes de 200 Mpc/h. Cet eﬀet est appuye´ par les
ﬁgures 6.13 et 6.14 qui montrent que, durant toute la simulation, les re´gions
des mode`les de 50 Mpc/h atteignent des volumes au moment de voir le fond
UV environ cent fois plus petits que ceux des re´gions des boˆıtes de 200 Mpc/h
soit des rayons environ cinq fois plus petits.
Influence du choix de la masse pour le calcul de M0
Enﬁn, on regardera l’inﬂuence sur les courbes d’e´volution moyenne du choix
de la masse utilise´e pour calculer M0. L’analyse jusqu’a` pre´sent a` e´te´ mene´e en
e´tudiant les courbes moyennes blanches des ﬁgures 6.11, 6.12, 6.13 et 6.14. Ces
courbes se basaient sur la masse Mf prise a` l’inte´rieur des re´gions au moment
de leur fusions majeures avec le fond UV pour calculer M0. Les meˆmes distri-
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S200
H200
Fig. 6.11 – Distributions de l’e´volution de la dure´e de vie des re´gions HII
avant leurs fusions majeures en fonction de M0 pour la boˆıte de 200 Mpc/h.
La courbe blanche repre´sente l’e´volution moyenne avec l’erreur sur la moyenne
a` trois sigma.
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S50
H50
Fig. 6.12 – Meˆme figure que la figure 6.11 pour la boˆıte de 50 Mpc/h.
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S200
H200
Fig. 6.13 – Distributions de l’e´volution du volume des re´gions HII au moment
de leurs fusions majeures en fonction de M0 pour la boˆıte de 200 Mpc/h. La
courbe blanche repre´sente l’e´volution moyenne avec l’erreur sur la moyenne a`
trois sigma.
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S50
H50
Fig. 6.14 – Meˆme figure que la figure 6.13 pour la boˆıte de 50 Mpc/h.
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butions et courbes moyennes ont e´te´ calcule´es avec la masse Mapp des halos
a` l’inte´rieur des re´gions au moment de leur apparition. Les courbes moyennes
relatives sont repre´sente´es dans les deux ﬁgures en noir a` un sigma. A premie`re
vue, ces “nouvelles” e´volutions moyennes suivent les meˆmes tendances que les
e´volutions moyennes en blanc. Dans les deux cas, la dure´e de vie tlife et le
volume des re´gions pre´sentent une croissance avec les M0 croissant.
En revanche, les deux types d’e´volutions moyennes divergent d’autant plus
que M0 est e´leve´. En d’autres termes, plus les halos sont apparus toˆt (grand
M0), plus les diﬀe´rences sont grandes entre les deux e´volutions moyennes. Or,
ces halos pre´coces sont ceux qui sont les plus diﬃciles a` de´tecter. La de´tection
syste´matique d’un halo dans chaque re´gion est diﬃcile avant que le champ de
sources soit devenu stationnaire. Il est en eﬀet plus diﬃcile de rendre compte
de la bonne fonction de masse des halos a` haut redshift dans la simulation.
Il serait donc plus probable de de´tecter un halo dans une re´gion tard dans la
simulation plutoˆt qu’au de´but. Par conse´quent, les distributions calcule´es avec
la masse Mf seraient obtenues avec un e´chantillon plus important que celles
calcule´es avec Mapp. C’est d’autant plus vrai quand M0 est e´leve´ et que les
re´gions correspondantes sont apparues toˆt dans la simulation.
Pour des valeurs plus faibles de M0, les re´gions associe´es correspondent a`
des re´gions apparues plus tard dans la simulation au moment ou` le champ de
sources devient de plus en plus stationnaire. Il n’est donc plus e´tonnant de
trouver des halos a` l’inte´rieur de chaque re´gion au moment de leur naissance.
Par conse´quent l’e´chantillon de re´gions utilise´ pour le calcul des deux courbes
moyennes devient de plus en plus comparable. C’est pourquoi il est observe´
que les deux e´volutions moyennes deviennent de plus en plus comparables avec
les faibles M0. Cela sugge`re que l’e´volution moyenne est sensiblement la meˆme
peu importe l’utilisation de Mf ou Mapp pour le calcul de M0 pour ces re´gions.
Cet eﬀet peut eˆtre interpre´te´ comme une bonne correspondance entre l’histoire
d’accre´tion des halos de nos simulations avec celle ge´ne´re´e par le mode`le de
McBride et al. (2009) de´taille´ en section 6.3.1. En eﬀet la masse M0 a` l’inte´rieur
d’une re´gion donne´e reste sensiblement la meˆme peu importe le moment utilise´
dans la simulation pour commencer le calcul de M0.
6.3.3 Comparaison aux simulations du Groupe Local
Notre groupe local de galaxies contient deux galaxies massives : la Voie
Lacte´e (MW) et M31 qui pre´sentent des masses similaires proches de 1012M⊙.
Il est inte´ressant de savoir si ces deux objets ont ionise´ leurs environnements de
l’inte´rieur vers l’exte´rieur ou bien si l’une des deux galaxies a subi l’inﬂuence
de l’autre. En eﬀet, l’interpre´tation d’une re´ionisation purement en isolation de
la Voie Lacte´e permettrait d’apporter une explication a` l’origine de la fonction
de luminosite´ de ses satellites ainsi que sur l’origine de leur distribution radiale
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(voir Ocvirk & Aubert 2011). Les e´tudes mene´es dans le chapitre 8, sur des
simulations contraintes de la re´ionisation du Groupe Local, ont montre´ que la
Voie Lacte´e et M31 ont essentiellement subi une re´ionisation en isolation sans
inﬂuence de l’une sur l’autre. En revanche la proximite´ d’amas de galaxies
massifs et proches comme Virgo (a` une distance d’environ ∼ 15 Mpc) pour-
raient eˆtre a` l’origine de la re´ionisation du Groupe Local dans son ensemble en
produisant un front UV qui atteindrait rapidement MW et M31 (see e.g. Iliev
et al. 2011).
Les re´sultats des sections pre´ce´dentes peuvent en principe apporter des
e´le´ments de re´ponses a` toutes ces questions. Comme mentionne´ pre´ce´demment,
les simulations de 200 Mpc/h de coˆte´ ge´ne`rent une repre´sentation moins
biaise´e du champ de densite´ cosmique avec un volume assez large pour
suivre l’e´volution de grandes re´gions HII durant la pe´riode de re´ionisation. En
conside´rant cette taille de boˆıte, les re´sultats montrent qu’une galaxie d’en-
viron 3× 1011M⊙ aurait re´ionise´ son environnement de manie`re isole´e durant
environ ∼ 90 ± 30 millions d’anne´es avec une re´gions HII d’un rayon typique
de l’ordre de ∼ 2.7 Mpc/h. Dans le chapitre 8, nous verrons que les simu-
lations contraintes du Groupe Local (voir Ocvirk et al. 2013) ge´ne`rent des
histoires locales de re´ionisation de la Voie Lacte´e (M ∼ 3× 1011M⊙) et de
M31 (M ∼ 8× 1011M⊙) de l’ordre de 130 millions d’anne´es pour le sce´nario
avec l’e´missivite´ des sources la plus en accord avec la noˆtre, avec des re´gions
HII avec un rayon de l’ordre de ∼ 1 Mpc/h. La dure´e trouve´e est en accord
global avec nos mesures statistiques avec cependant un rayon bien infe´rieur.
Etant donne´ la proximite´ de MW et M31, on ne peut pas s’attendre a` obtenir
des re´gions plus larges que ∼ 1 Mpc/h de rayon. Cette valeur est donc bien
plus faible que les valeurs trouve´es dans l’e´tude mene´e dans ce chapitre ou`
les mesures statistiques obtenues pour des halos de masses similaires incor-
porent aussi des galaxies de champ. Cette diﬀe´rence peut eˆtre la conse´quence
du caracte`re exceptionnel du Groupe Local qui implique que MW et M31
re´sident dans des re´gions tre`s particulie`res du champ de densite´ qui ne sont
pas force´ment repre´sentatives du champs global. Cela permettrait ainsi d’ex-
pliquer pourquoi les fronts d’ionisation sont moins e´tendus dans les simulations
contraintes du Groupe local compare´ a` ceux trouve´s dans nos simulations a`
l’e´chelle cosmologique.
En ﬁgure 6.15, une repre´sentation sche´matique re´capitulative de la
re´ionisation d’un Groupe Local typique est donne´e. Si l’on conside`re le Groupe
Local dans son ensemble comme un seul objet massif d’environ quelques
1012M⊙, les re´sultats de notre e´tude sugge`rent qu’une re´gion HII associe´e au-
rait pu s’e´tendre de manie`re isole´e pendant environ 130± 40 millions d’anne´es
et atteindre un rayon d’environ 4-5 Mpc (dans la boˆıte de 200 Mpc/h) avant
de voir un front UV exte´rieur. En d’autres termes, un volume assez large pour
inscrire le Groupe Local dans son ensemble avant de voir un autre front. Ainsi,
il apparaˆıt statistiquement que le Groupe Local aurait vu son contenu re´ionise´
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par ses seules sources en ne subissant aucune inﬂuence externe comme le front
UV de Virgo par exemple. De tels re´sultats pourraient eˆtre conﬁrme´s par des
simulations du processus de re´ionisation contenant d’un cote´ un Groupe Local
bien contraint et de l’autre un amas de masse proche de celui de Virgo situe´ a`
une distance correcte.
6.4 Conclusions
Les informations que l’arbre a permis de mettre en lumie`re en ce qui
concerne l’e´volution des histoires de re´ionisation locales dans les simulations se-
ront re´sume´es. Dans ce chapitre, l’arbre de fusion a e´te´ utilise´ en vue de ge´ne´rer
un catalogue qui avait pour vocation de faire le suivi individuel de chacune des
re´gions HII apparues dans une simulation donne´e. Deux mode`les distincts de
sources ionisantes ont e´te´ e´tudie´es a` deux re´solutions diﬀe´rentes correspondant
a` des tailles de boˆıte de 200 et 50 Mpc/h de cote´. Les deux mode`les de sources
e´tudie´s sont une partie des mode`les de´ja` analyse´s dans le chapitre pre´ce´dent 4
qui ont les caracte´ristiques suivantes re´sume´es brie`vement :
• Le premier est un mode`le ou` les halos de matie`re noire sont utilise´s comme
sources ionisantes (mode`les H200 et H50).
• Le deuxie`me est un mode`le qui utilise les particules d’e´toiles ge´ne´re´es par
RAMSES comme sources ionisantes dont les e´missivite´s sont de´croissantes
avec le temps (mode`les S200 et S50).
Pour chacune des quatre simulations e´tudie´es, un catalogue des proprie´te´s
des re´gions HII a e´te´ construit graˆce a` l’arbre de fusion. Ces catalogues per-
mettent de faire le suivi temporel des proprie´te´s de chacune des re´gions ionise´es
apparues dans une simulation de leur naissance jusqu’a` la ﬁn de la simulation.
Les proprie´te´s principale dont le suivi a e´te´ entrepris et qui ont e´te´ utiles a`
l’e´tude mene´e dans ce chapitre peuvent eˆtre re´sume´e comme suit :
• l’e´volution du volume des re´gions.
• L’e´volution volume total des re´gions qui fusionnent avec chaque re´gion.
• L’e´volution du contenu en masse interne aux re´gions sous forme de halos
de matie`re noire.
A partir du suivi de ces proprie´te´s, le but de ce chapitre a e´te´ d’e´tudier
l’e´volution des histoires locales de re´ionisation relative a` chaque re´gion. La
de´ﬁnition adopte´e en vue de caracte´riser une histoire locale de re´ionisation est
la suivante : Entre le moment de naissance d’une re´gion et jusqu’a` ce qu’elle
subisse une fusion majeure, la re´gion est conside´re´e comme subissant une his-
toire de re´ionisation en isolation dite “locale”. La fusion majeure dans cette
e´tude a e´te´ de´ﬁnie comme le moment ou` le volume total des re´gions qui fu-
sionnent avec une re´gion donne´e est supe´rieur ou e´gal au volume actuel de
cette re´gion. De`s qu’une re´gion HII subit une fusion majeure, il a e´te´ conside´re´
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Fig. 6.15 – Illustration de la re´ionisation du Groupe Local comme sugge´re´
par l’analyse statistique mene´e dans l’e´tude. La re´gion HII associe´e au Groupe
Local atteint un rayon d’environ 4-5 Mpc/h avant de voir un fond UV exte´rieur
ce qui est bien infe´rieur a` sa distance avec Virgo de l’ordre de ∼ 15 Mpc.
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que la re´gion devient alors une partie inte´grante du fond UV global. C’est un
moyen d’e´tudier comment une ou quelques galaxies voient l’ionisation progres-
sive de leur contenu sous l’inﬂuence de leurs propre sources uniquement en
faisant abstraction de l’inﬂuence de galaxies distantes.
A partir de cette de´ﬁnition, plusieurs e´tudes ont e´te´ mene´es. Premie`rement,
l’analyse de la dure´e de vie des histoires locales de re´ionisation a e´te´ entre-
prise en fonction du temps cosmique d’apparition des re´gions HII associe´es.
De meˆme, l’e´tude de l’e´volution du volume que les re´gions HII atteignent au
moment ou` elle deviennent une partie inte´grante du fond UV en fonction de
leur temps cosmique d’apparition a e´te´ faite. Les re´sultats de cette premie`re
analyse peuvent eˆtre re´sume´s comme suit :
• globalement, tous les mode`les ont montre´ que la dure´e de vie des re´gions
et leurs volumes avant de voir le fond UV diminue avec l’augmentation de
leur temps cosmique d’apparition. C’e´tait attendu en conside´rant que plus
une re´gion apparaˆıt tard, plus elle apparaˆıt dans environnement ionise´ et
donc proche d’une autre re´gion HII.
• Le plus grand nombre de sources des mode`les H conduit a` des re´gions HII
dont les fronts UV s’e´tendent plus lentement que dans les mode`les S. Les
sources moins nombreuses dans les mode`les S conduisent a` la ge´ne´ration
de re´gions a` croissance rapide en vue d’obtenir une meˆme histoire globale
de re´ionisation entre les deux mode`les. Cette diﬀe´rence de vitesse des
fronts UV permet d’obtenir des e´volutions moyennes pour la dure´e de vie
des re´gions qui sont similaires entre les deux mode`les.
• La diminution de la dure´e de vie des re´gions avec le temps se de´roule de
manie`re plus abrupte dans les boˆıtes de 200 Mpc/h. Les volumes atteints
par les premie`res re´gions dans les boˆıtes de 200 Mpc/h repre´sentent une
fraction plus signiﬁcative du volume total que dans les mode`les de 50
Mpc/h. Globalement, le processus d’installation du fond UV se de´roule
de manie`re plus soudaine a` basse re´solution dans les boˆıtes de 200 Mpc/h.
Une e´tude des histoires locales de re´ionisation en rapport avec le contenu
en masse des re´gions HII a aussi e´te´ mene´e. Trois familles de re´gions HII ont
e´te´ de´ﬁnies en regard de leur contenu en masse sous forme de halos au moment
de leur fusion majeure. La comparaison des e´volutions des dure´es de vie et des
volumes des re´gions de ces diﬀe´rentes familles avec l’e´volution moyenne globale
de tout l’e´chantillon de re´gion a e´te´ analyse´. Les conclusions d’une telle e´tude
peuvent eˆtre re´sume´s en deux points.
• Globalement, il a e´te´ mis en e´vidence que plus la masse interne aux re´gions
est e´leve´e au moment de la fusion, plus la dure´e de vie et le volume des
re´gions sont e´leve´s.
• L’observation d’un volume et d’une dure´e de vie donne´s pour une re´gion
permet de contraindre son contenu en masse au moment ou` elle voit le
fond UV.
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Dans une seconde partie, des pre´dictions quant aux histoires passe´es de
re´ionisation des galaxies observe´es aujourd’hui ont e´te´ faites. Le mode`le de
McBride et al. (2009) a e´te´ utilise´ en vue de calculer la masse M0 des halos
proge´niteurs de chaque re´gions HII. L’analyse de l’e´volution moyenne en fonc-
tion de M0 de la dure´e de vie et du volume des re´gions avant leur fusion a e´te´
entreprise. Une telle e´tude ayant pour but de caracte´riser l’e´tat d’une galaxie
d’une masse donne´e observe´e aujourd’hui au moment ou` elle a e´te´ incorpore´
dans le fond UV. Les conclusions de cette analyse sont re´sume´es par les trois
points suivants :
• Dans tous les mode`les, il a e´te´ observe´ que plus une galaxie (ou un halo)
est massive aujourd’hui, plus la dure´e de vie et le volume de sa re´gion HII
associe´e e´tait e´leve´.
• Les galaxies les plus massives (avec les plus grands M0) sont celles ap-
parues le plus toˆt dans les simulations. Les re´gions HII associe´es a` ces
galaxies massives dans les mode`les H peuvent s’e´tendre plus longtemps
que dans les mode`les S avant de voir le fond UV. Cela explique pourquoi
les galaxies avec de large M0 pre´sentent des re´gions avec des dure´es de
vie et des volumes plus e´leve´s dans les mode`les H que dans les mode`les S.
Les galaxies de faible masse (avec les plus petits M0) sont celles apparues
le plus tard dans la re´ionisation et pre´sentent des re´gions ionise´es avec
des dure´es de vie et des volumes comparables dans les deux mode`les S et
H.
• Une meˆme e´volution des histoires de re´ionisation locales est observe´e pour
un meˆme mode`le aux deux re´solutions de 200 et 50 Mpc/h. Un plus grand
nombre de sources ionisantes est de´tecte´ dans les boˆıtes de 50 compare´ a`
celle de 200 Mpc/h. Les re´gions dans la boˆıte de 50 Mpc/h pre´sentent des
dure´es de vie plus longues et des volumes plus petits que dans la boˆıte
de 200 Mpc/h. Les fronts UV sont donc plus lents dans les boˆıtes de 50
Mpc/h pour obtenir une histoire de re´ionisation globale similaire a` celle
de la boˆıte de 200 Mpc/h.
Enﬁn, l’analyse des re´sultats a e´te´ entreprise en vue de faire des pre´dictions
sur l’histoire passe´e de notre Groupe Local de galaxies. Les re´sultats de cette
e´tude peuvent eˆtre re´sume´s comme suit :
• Des halos avec des masses de l’ordre de ceux de MW et M31 auraient
re´ionise´ de manie`re isole´ durant ∼ 90 ± 30 millions d’anne´es avec une
re´gions HII d’un rayon typique de l’ordre de ∼ 2.7 Mpc/h.
• Ces re´sultats sont diﬃcilement comparables a` des simulations contraintes
du Groupe Local ou` les dure´es de re´ionisation de manie`re isole´e de ces
deux galaxies sont de l’ordre de environ 130 millions d’anne´es dans les sce-
narii les plus extreˆmes avec une re´gion de l’ordre de ∼ 1 Mpc/h de rayon.
Dans notre cas, des rayons environ trois fois plus grands sont trouve´s
pour des galaxies de masses comparables du fait que notre e´tude sta-
tistique prend en compte les galaxies de champ. L’e´tude statistique ne
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serait donc pas repre´sentative du caracte`re particulier du Groupe Local
qui re´side dans une re´gion biaise´e du champ de densite´.
• En assimilant le Groupe Local a` un seul objet de quelque fois 1012M⊙,
l’e´tude tend a` montrer que sa re´ionisation de manie`re isole´e se serait
de´roule´e sans inﬂuence d’un front UV externe comme celui de Virgo par
exemple. En eﬀet, la taille que la re´gion HII associe´e atteint avant de
rencontrer le front UV d’une autre re´gion est de l’ordre de ∼ 4− 5 Mpc
de rayon, ce qui est assez large pour contenir tout le Groupe Local.
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Article ‘Local reionizations
histories with merger tree of
HII regions’.
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ABSTRACT
Aims. We investigate simple properties of the initial stage of the reionization process around progenitors of galaxies, such
as the extent of the initial HII region before its absorption by the UV background and the duration of its propagation.
Methods. We have investigated the multiple reionization histories in a set of four simulations where we have varied the
ionizing source prescriptions and the resolution of the simulations. By using a merger tree of HII regions we made a
catalog of the HII regions properties. As the HII regions undergo a major merger event, we considered that the region
belongs to the global UV background. By looking at the lifetime of the region and their volume at this moment we
draw typical local reionization histories as a function of time and investigate the relation between these histories and
the halo masses inside the regions. By using a motivated functional form for the average mass accretion history, we
extrapolate the mass inside the region at z = 0 in order to make predictions about the past reionization histories of
galaxies seen today.
Results. We found that the later an HII region appears during the reionization period, the smaller will be their related
lifetime and volume before they see the global UV background. This is a normal consequence of the overlap of ionized
patches that reduce the neutral volume available for I-front propagation. However, quantitatively the duration and the
extent of the initial growth of an HII region is strongly dependent on the mass of the inner halo and can be as long
as ∼ 50% of the reionization. We extrapolate the mass of dark matter halos at high z to z=0 and the quantitative
prediction differs depending on the box size or the source model: while enforcing similar global reionization histories,
small simulated volume promote proximity effects between HII regions and halo-based source models predict smaller
regions and slower I-front expansion. Applying this extrapolation to the Local group leads to a maximal extent of 2.7
Mpc/h for the initial HII region around a typical Milky way that established itself in ∼ 100 Myrs. This is a significantly
larger volume than prediction made using constrained Local group simulation, emphasizing the impact of M31 compared
to our statistical constrain. Considering the whole Local group, our result suggests that statistically it should not have
been influenced by an external front coming from a Virgo-like cluster.
Key words. Reionization, HII regions , first stars - Methods: numerical
1. Introduction
The reionization is a global transition event that saw the
neutral atomic content of the Universe changed back to an
ionized state. This transition would end between z ∼ 11
(Komatsu et al. 2009) and z ∼ 6 (Fan et al. 2006 and
Willott et al. 2007) respectively according to observations
of the diffusion of CMB photons on the electrons released
during reionization and the absorption features in the spec-
tra of high-redshift quasars. It is now a challenge to prop-
erly understand this period in order to explain the impact
of radiation of the first sources and their imprints on the
structure formation or the temperature evolution.
However reionization is also a local process, at least in
its earliest stages. Before the large ionized patches overlap
toward the end of the process, the onset and the growth
of HII regions is expected to present a scatter that de-
pends at least partly on local properties. For instance a
typical cosmic reionization history present a sharp drop in
neutral fraction between z=9 and z=6, whereas specific re-
gions have obviously been reionized for a few hundred mil-
lions of years at this stage : the history of the average neu-
⋆ e-mail: jonathan.chardin@astro.unistra.fr
tral fraction is not necessarily representative of any local
reionization history. This is especially true around sources
hosted by galaxy progenitors which reionized first. The I-
front propagations, the recombination rates, the merging of
small local ionized patches depend on e.g. the local source
and baryons distribution as well as their local evolution. In
a modelization context where reionization may provide an
answer to e.g. the distribution of satellites around galaxies,
it is of prime importance to know if the rise of the UV flux
is similar to an average cosmic background or conversely
strictly constrained by the local buildup of sources and I-
fronts. An example is the dwarf galaxies in the Local group
that present well established number and radial distribu-
tions that challenge the standard LCDM framework ( see
Klypin et al. 1999, Moore et al. 1999). It has been shown
that a local reionization process (see e.g. Ocvirk & Aubert
2011 or Ocvirk et al. 2013), with UV photons produced by
a central lighthouse (such as the Milky Way or M31) could
provide a radiative feedback that leads to better fits to the
data than an external UV background. It suggest that the
local group experienced a local inside-out reionization, iso-
lated from external contributions for a sufficient time . One
may then ask if this assumption is reasonable for the con-
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stituents of the Local Group, is it a frequent or a peculiar
configuration? More generally how long does it take for a
galaxy to be influenced by the cosmological UV background
and the duration of its isolation could be crucial to the ini-
tial buildup of its stellar and baryonic content. Hereafter we
name this process local reionization, for this initial growth
of an HII region in isolation, before it ends up connecting
with the great patches that establish the UV background.
Now, a lot of effort have been made in order to properly
model the phenomena thanks to the advent of the radia-
tive transfer code (see Iliev et al. 2006, Iliev et al. 2009 and
Iliev & Collaboration 2009 for a comparison between these
codes). The radiative transfer runs can be realized on dark
matter fields by directly considering the dark matter ha-
los as ionizing source sites (see Iliev et al. 2006, Mellema
et al. 2006 and Iliev et al. 2007 for example). The runs
can also been post-processed on hydrodynamical simula-
tions that previously generate a field of star particles as-
sumed as ionizing sources (see Aubert & Teyssier 2010 and
Chardin et al. 2012 among others). Finally, recently, some
authors have begun to include the radiative transfer steps
directly during the hydrodynamical evolution steps of the
gas (see Krumholz et al. 2007, Hasegawa & Umemura 2010,
Wise & Abel 2011 and Finlator et al. 2011). Such new meth-
ods enable to apprehend the retro-action of the radiations
on the star formation and allow to achieve more and more
realistic simulation of the reionization process.
Previous authors have focused their investigations on
the evolution of the HII regions in simulation of cosmic
reionization. Studies on static HII region fields taken at
different redshifts were undertaken in order to characterize
the HII region sizes (see Furlanetto et al. 2004, Furlanetto
et al. 2006, Zahn et al. 2007 and Shin et al. 2008) or shape
(see McQuinn et al. 2007, Croft & Altay 2008 for example).
Recently, Friedrich et al. (2011) have focused on the evolu-
tion of the HII region sizes during entire simulations with
the idea to characterize the impact of the method used
for the HII region detection. Recently, in Chardin et al.
(2012) we studied such a dynamical evolution in cosmolog-
ical simulation by using a merger tree of HII regions which
is comparable to previous merger tree methodology used
to investigate the assembly history of dark matter halos in
simulations (see e.g. Lacey & Cole 1993). Such a merger tree
aims at tracking the evolution of the properties of each HII
region appeared during a simulation such as their volume or
their merger rate. We put in evidence how such a method-
ology help us to constrain the impact of the simulations
parameters, such as the ionizing source recipes or the reso-
lution, on the global morphology of the process. In essence
this technique focus on the ‘average behavior’ of individual
histories (〈xion(t)〉) of reionizations rather than the behav-
ior of the ‘history of the average reionization’ (〈xion〉(t)).
In the current paper, we propose to show how the
merger tree methodology enable us to go further by charac-
terizing the local reionization histories induced by a single
or a few galaxies. Our main ambition is to investigate sim-
ple properties of these initial local stages of reionization
such as
• the isolation duration, i.e. how long does it take for an
HII region to merge with the large ionized patches that
set the UV background.
• the final volume, i.e. how large are these patches when
they become part of the overlapping process.
and track their evolution during the reionization (for z > 6)
as well as their dependence on the local dark matter halos
mass.
For this purpose, we ran cosmological simulations with
radiative post-processing to produce realistic history of
reionization down to z ∼ 6 and we produced catalogs of
the evolution of the HII regions properties for each of the
ionized patches detected during a given simulation. From
such a catalog, we can thus study the ionized region prop-
erties, such as their volume or lifetime before they see the
UV background.
In a second time we propose to go beyond and to show
how such a study allows us to link the past local reionization
properties with galaxies that we observe today. We use an
Average Mass Accretion History (AMAH) model derived
from McBride et al. 2009 in order to calculate the mass M0
that the dark matter halo progenitors of the HII regions
would have today at z = 0. Then, we investigate the relation
between these masses and the lifetime or the volume of the
related ionized regions before they see the UV background.
This paper is organized as follows: In Sect. 2, we present
the simulation properties studied in this paper. Then, in
Sect. 3 we detail the methodology used to investigate the
local reionization properties in the simulations. In Sect. 4
we present our results directly extracted from the simula-
tions before making predictions about the reionization his-
tories of galaxies seen today in Sect. 5. We finally conclude
and show the prospects that naturally arise from this study
in Sect. 6.
2. Simulations
The simulations used in the current analysis were produced
for the investigations described in Aubert & Teyssier (2010)
and full details can be found in this article. The same set of
simulated data has also been used in Chardin et al. (2012)
where an extensive discussion of the UV sources models
is provided. Therefore we will limit the description of the
simulations to the most important general features.
2.1. Gas dynamics & radiative post-processing
The dynamics of the gas and dark matter is provided by
the simulation code RAMSES that handles the related
physics on adaptive meshes that increase resolution where
required. Gas dynamics is solved thanks to a 2nd order
Godunov scheme combined to an HLLC Riemann solver.
Collisionless dynamics is tracked from dark matter par-
ticles according to a gravitational potential provided by
a multi-resolution multi-grid solver. Stellar particles are
generated on the fly using the methodology described by
Rasera & Teyssier (2006). Initial conditions were produced
with the MPGRAFIC package (Prunet et al. 2008) accord-
ing to the WMAP 5 constraints on cosmological parameters
(Komatsu et al. 2009). Two box sizes were considered, 50
Mpc/h and 200 Mpc/h, to assess finite volume and resolu-
tion issues, both of them with a coarse resolution of 10243
with 3 additional levels of refinements. In addition to a
larger spatial resolution, the 50 Mpc/h simulation has a
more efficient source formation and has therefore a finer
description of the overlap process during the reionization
with smaller and more numerous HII regions. However its
density field is subject to finite volume effects and can-
not therefore include rare density peaks (and associated
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sources or absorbants) that may be expected from a ran-
dom 50 Mpc/h cube picked out from a greater volume.
Furthermore, the mean free path of UV photons can be as
large as a few tens of comoving Mpc and large HII regions
of tens of comoving Mpc radii can be found even at early
stages of reionization (see e.g. Iliev et al. 2006). Therefore
the 50 Mpc/h simulations is rather used to analyze poten-
tial resolution effect whereas the 200 Mpc/h has a more
realistic description of the cosmic variety of sources, densi-
ties and HII regions albeit at lower resolution.
Radiative transfer is treated as a post-processing step,
using the ATON code (Aubert & Teyssier 2008 Aubert &
Teyssier 2010). The methodology relies on a moment-based
description of the radiative transfer equation, following the
M1 approximation that provides a simple and local closure
relation between radiative pressure and radiative energy
density. The code takes advantage of GPU acceleration to
solve the conservative equations in an explicit fashion while
satisfying a very strict Courant condition set by the speed
of light. The calculations used here consider only a sin-
gle group of ionizing photons, with a typical energy of 20
eV which assumes a 50000 K black-body spectrum for the
sources (see also Baek et al. 2009). Radiative transfer has
been performed at the same resolution as the hydrodynamic
coarse grid (i.e. 10243) but the current analysis is based
on degraded versions (5123) of the outputs of ATON. The
post-processing ran on 64-256 GPUs configurations of the
Curie-CCRT supercomputing facility.
2.2. Ionizing source models
In this work we consider two kinds of UV source models.
One relying on the RAMSES self-consistent stellar parti-
cles, the other on the dark matter halos present in the sim-
ulations. The difference and the similarities between the
models are discussed in extenso in Chardin et al. (2012).
The emissivities are described below and were chosen to
have a good convergence between the models and resolution
regarding the global reionization histories: the simulations
all achieve half reionization by z ∼ 7.2± 0.2 and full reion-
ization by z ∼ 6.2, having produced typically 2 photons
per baryons. Because emissivities are arbitrarily modulated
to provide realistic and comparable reionization histories,
these models mostly serve to provide locations of sources
consistent with the large scale distribution of matter rather
than being an absolute model for the sources. Overall, stel-
lar particles are too scarce because of the lack of resolution
and star formation is not converged: their emissivities must
therefore be enhanced compared to their actual mass in or-
der to achieve a complete reionization by z ∼ 6. Halos are
as expected more numerous than stellar particles (by an or-
der of magnitude typically) and produce a greater number
of low luminosity sources. Still, reionization histories are
similar to the one obtained from stellar particles and it has
been showed in Chardin et al. (2012) that halos and star
based reionizations produce similar HII regions percolation
histories as soon as small ’bubbles’ created by small halos
have merged.
• Star model
As already said, we first use the star particles gener-
ated self-consistently with the RAMSES code as ion-
izing sources. The star formation criterion follows the
same recipe as in Rasera & Teyssier (2006): above a
given baryon over-density (δ ∼ 5 in our case), gas
transforms into constant mass stars (1 × 106 M⊙ and
2 × 104 M⊙ in 200/50 Mpc/h boxes) with a given effi-
ciency (ǫ = 0.01). The raw emission of a stellar particle
is 90 000 UV photons per stellar baryons over its life-
time (taken to be equal to 20 Myrs) and is augmented
by a factor 3.8/30 for the 50/200 Mpc/h simulations to
produce similar reionization histories. Hereafter we will
refer to the associated simulations with S50 and S200.
• Halo model
As an alternative we consider a simple ionizing source
prescription based on dark matter halos as in Iliev et al.
(2006). Each halo is assumed as an ionizing source with
a rate of photon production N˙γ proportional to the halo
mass M such as:
N˙γ = αM (1)
where α is the constant emissivity coefficient. We have
chosen values of α = 5.9 × 1043 and α = 3.5 × 1042
photons/s/M⊙ for both 200 and 50 Mpc/h boxes, re-
spectively. Halos were detected with the parallel FOF
finder of Courtin et al. (2011) with a minimal mass
consisting of 10 particles, corresponding to 9.8×107M⊙
and 6.3× 109M⊙ in the 50 and 200 Mpc/h simulations.
Halos do not have a finite lifetime and unlike the stellar
UV sources, halos come with a range of mass, hence a
range of luminosities. These parameters were chosen to
produce reionization histories similar to the stellar par-
ticles driven models. As previously, these models will be
referred as H200 and H50 for the two box sizes.
3. Merger Trees of HII Regions
The merger tree tracks the evolution of individual HII re-
gions: it allows to study both local reionizations and also
provides a way to quantify the evolution and geometry of
the global percolation process. In the current work we will
mostly focus on the first aspect. The HII region merger
tree methodology is fully described in Chardin et al. (2012)
and we will focus here on novel aspects compared to this
previous work.
3.1. Merger tree of HII regions
Building the merger tree is a two stages process.
• FOF identification
The first step aims at identifying the different HII re-
gions in each snapshot of the simulation with a friend-
of-friends (FOF) algorithm. Firstly, we define a ioniza-
tion criterion to decide if a cell is ionized or not. In this
paper we chose that a cell is ionized if its ionization
fraction x ≥ 0.5. We demonstrated in Chardin et al.
(2012) that the related HII region size distribution is
almost unchanged when we vary this threshold. Second,
we begin the exploration of the cosmological box and
each time we encounter an ionized cell we begin an HII
region identification. The basic idea is to mark with an
identification number (ID) the ionized cells belonging to
the HII region being explored and to mark all the cells
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explored (neutral or ionized) as visited. The algorithm
proceed by scanning each time the six nearest neighbors
of the ionized cells encountered and to diffuse the ID
from ionized near neighbors to ionized near neighbors.
We repeat this task for all ionized cells that are still un-
visited until the box is totally explored and we repeat
this operation for all the snapshots of the simulation.
• Merger tree
The second step consists in the construction of the
merger tree itself. Firstly, we look at a snapshot at time
t where the cells of an identified region are located and
we look at the snapshot t + 1 what is the most common
ID received by these cell. We can thus link two IDs for
a same HII region between two consecutive snapshot of
the simulation. Second, we repeat this task for all the
HII regions between time t and t + 1. Finally we repro-
duce these operations between all consecutive snapshots
to obtain the full merger tree of the simulation.
3.2. Catalog of HII regions
From the merger tree of all simulations we have derived
a catalog of the HII region properties for all HII regions
appeared in the simulations. We store for each new HII
region a list of properties from the moment when the region
appears until the end of the simulation. For each of these
properties we fill out a list with a new occurrence for each
snapshot of the simulation in its lifetime interval. Here we
list the properties stored in our catalog for each HII region:
1. The list of the redshifts z
2. The list of the IDs
3. The list of the volume
4. The list of the number of merger with the HII region
5. The list of the related volume that merge with the region
6. The list of the number of dark matter halos enclosed
inside the region
7. The list of the related total halo mass enclosed inside
the region
8. The list of the mass of the most massive halo inside the
region
In this paper we have derived such a catalog for the
four simulations described in section 2. In the table 1 we
summarize the number of new regions followed in all models
as well as the all features of the simulations. As we can see
the model with a box size of 200 Mpc/h suffer from a lack
of HII regions and statistic compared to those with a box
size of 50 Mpc/h. Moreover the halo source models tend
to present more HII regions than the star particle models,
as resolution is not high enough to generate a converged
star formation history self-consistently. On the other hand,
individual halo sources are dimmer than stellar sources to
produce similar reionization history, i.e. to produce similar
numbers of UV photons until z∼ 6.
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Fig. 1. Illustration of the follow-up of the ‘local reionizations
histories’ for two HII regions. Red items symbolize that the HII
regions undergoes a major merger event with an other region
larger or equal in volume.
3.3. Local reionization evolution
Our main ambition is to know if there exists some tenden-
cies in the local HII region evolutions that could depend
e.g. on the considered redshift or class of halo mass. In this
first study we will focus on the HII region lifetime, i.e. the
amount time between the birth of a local ionized patch and
the moment where it percolates with large connected ion-
ized regions. During this time, the properties of the inner
reionization depends mostly on its inner content, hence the
‘local’ denomination. This initial stage is therefore driven
by the specificities of the investigated region : SFR, density
distribution, clumpiness etc... Even environmental effects
can be related to some extent to the inner sources proper-
ties: for instance massive halos are likely to have massive
neighbors, because they emerge from the same rare event in
the density field distribution. After the merging of the HII
region, the same region of space will have access to radia-
tion produced elsewhere and be part of the so-called ’UV
background’.
In this paper we have chosen that a region reach its first
major merger when the total volume of the HII regions that
merge with the region considered is above or equal to its
current volume. In figure 1, we illustrate what is a ‘local
reionization history’ according to our definition for two HII
regions: until the region merge with one or multiple other
regions whose the total volume is greater or equal to the
current volume of the region we follow the properties of the
region. The interval of time of this follow-up is the duration
of its own ‘local reionization history’ and we will investigate
its dependence on halo mass or redshift.
4. Evolution of lifetimes and final volumes of Local
reionizations
Initially, we will present results directly extracted from the
simulation. We will only focus on the evolution of the life-
time of the HII regions before their first major merger and
their volume at this moment.
4.1. Lifetime and volume before the first major merger
Figure 2 presents the evolution of the distribution of the
lifetime tlife of the HII regions before their first major
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Model name S200 H200 S50 H50
Box size [Mpc/h] 200 200 50 50
Source model Star particles DM halos Star particles DM halos
Number of new HII regions 2748 19902 15562 125408
Table 1. Characteristics of the simulations studied.
200 Mpc/h
Type I Type II Type III
[109 ≤ M < 1010] [1010 ≤ M < 1011] [M ≥ 1011]
50 Mpc/h
Type I Type II Type III
[108 ≤ M < 109] [109 ≤ M < 1010] [M ≥ 1010]
Table 2. Bins of dark matter halo masses at the moment of the major merger for the three HII region families. The bins for each
family are different depending on the resolution and are given for the two simulation box of 200 and 50 Mpc/h. The mass is given
in solar mass unit.
merger as a function of their cosmic time of apparition
tapp. Figure 3 presents the same evolution for the volume
of the HII regions before their first major merger. It en-
codes the maximal extent of the local HII region growth
around sources. In both figures, the white curves represent
the evolution of the average of the distribution and the
white shaded region stand for the 3σ uncertainty on this
average.
It is reassuring to note first that the same global (and
expected) evolution for the distribution is found in all sim-
ulations: tlife decreases steadily with time. This drop is
accompanied by a similar decrease in volume in all mod-
els. This is naturally explained by considering that as time
passes a smaller volume remains neutral in the Universe.
Thus, for the new regions emerging in the late phase of the
reionization, the proximity effect with older regions is ac-
centuated. Their life duration is thus naturally shorter than
for early regions that appeared in an environment mostly
neutral and their growth becomes also more limited.
• Global evolution
Let us consider first compare source models (H50 versus
S50 or H200 versus S200) : for the two box sizes, we note
that the mean curves are very similar from one model of
ionizing sources to another. At face value, these similari-
ties between the two ionizing source models is surprising
considering the differences in the number of sources in-
volved from one model to another. Indeed, we would
expect to find shorter lifetime in the halo models be-
cause of the higher number of ionizing sources compared
to the star models. This should promote proximity be-
tween the ionizing sites and thus encourage a more rapid
merger between HII regions compared to star model if
we assume that the regions grow at the same rate be-
tween the two models. But the models were tailored to
provide similar global reionizations histories and there-
fore a similar number of total emitted photons is shared
among a greater number of halos compared to stellar
models. Hence we may expect slower I-fronts in H sim-
ulations and when one consider the final volumes in fig-
ure 3, one can see that H models tend to present smaller
pre-merging regions than their S models counterparts:
sources that are individually weaker in H simulations
produce smaller ionized patches, with slower I-front to
produce similar durations of isolation. It should also be
noted that the oldest regions (with the smallest tapp)
present similar volumes before the major merger in the
two models (respectively ∼ 104 and ∼ 102 Mpc3/h for
the 200/50 Mpc/h box sizes). At the earliest times, re-
gions grow in the same manner (duration and volume)
whichever model is considered. It could imply that a
good match between self-consistent stars and halos ex-
ists at this epoch, where the rarest events in the density
field lead to the first emitters and are less prone to nu-
merical sub-sampling.
We now compare different box sizes while considering a
single ionizing source model (H50 versus H200 or S50
versus S200). The first appearing regions have a greater
lifetime at low resolution (200 Mpc/h) than at high res-
olution (50 Mpc/h). For the oldest regions lifetimes of
∼ 250 − 200 Myr can be measured in S200 and S50
and ∼ 300−200 Myr for H200/H50. Moreover the slope
of the mean curve is stronger in low resolution models
than in high resolution ones. The combination of these
two fact suggests that the oldest large regions would
impose a large UV background more suddenly in low
resolution model than in high resolution ones. Indeed,
when considering figure 3, the final volumes of these
primeval bubbles are larger in large simulations and are
also larger in terms of fraction of the total volume. Large
volumes produce large initial reionized patches that oc-
cupy rapidly a significant fraction of the volume and
prevent the rise of larger and more persistent HII re-
gions compared to smaller boxes. It could be related to
the fact that S50 and H50 simulations are too small to
have a good representation of rare events and therefore
cannot produce the large, initial patches that drive the
subsequent percolation process and that sets the dura-
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(a) S200 (b) H200
(c) S50 (d) H50
Fig. 2. In background, the distribution of the lifetime of the ionized regions before their first major merger as a function of the
time of apparition of the regions. The white curve represents the evolution of the average lifetime and the shaded area stand for
the 3σ uncertainty on this value. Red, green and yellow curves represent the same evolution for three classes of inner halo mass
table (in solar masses for H200/S200 red: 109 − 1010, green : 1010 − 1011, yellow: > 1011 and for H50/S50 red: 108 − 109, green :
109 − 1010, yellow: > 1010.
tion and size of subsequent isolated HII regions. Hence,
H50/S50 simulations present a quasi-steady decline of
tlife and from one generation of new region to the next
there is no sudden differences in their lifetime. There is a
greater stationarity of the duration of local reionization
histories in smaller boxes.
• Mass dependence of local reionizations
In figure 2 and 3, we also decomposed the distribution
into three sub-distributions depending on the mass Mf
of the most massive halo enclosed inside the HII region
at the moment of their first major merger. The families
are defined differently regarding the box size and the
summary of the family properties is given in table 2.
The mean curves of the three sub-distribution at the
one sigma level are shown respectively in red, green and
yellow for the type I, II and III of table 2.
Firstly we note that in every model or box size, each
class of mass occupy a dedicated location in the distribu-
tions. We see that the greater the mass inside the region
before its first major merger, the larger its lifetime tlife.
This tendency is less marked in the S200 model because
of the lack of statistics compared to others models, re-
sulting in uncertainties that overlap. Furthermore merg-
ing HII regions with large inner mass appear among the
earliest regions and cannot appear past a given cosmic
time. If we consider volumes, HII regions with massive
halos produce large isolated regions. Overall, this behav-
ior is expected: HII regions with large halos when they
merge enclose objects that had sufficient time (i.e. large
tlife) to accrete matter in large quantities. Of course
6
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(a) S200 (b) H200
(c) S50 (d) H50
Fig. 3. In background, the distribution of the volume of the ionized regions before their first major merger as a function of the
time of apparition of the regions. The white curve represents the evolution of the average volume and the shaded area stand for
the 3σ uncertainty on this value. Red, green and yellow curves represent the same evolution for three classes of inner halo mass
table (in solar masses for H200/S200 red: 109 − 1010, green : 1010 − 1011, yellow: > 1011 and for H50/S50 red: 108 − 109, green :
109 − 1010, yellow: > 1010.
large tlife are more easily obtained at early times when
the ionization filling factor is still moderate. Conversely,
regions with limited lifetime end up with small inner ha-
los at merging and can pretty much appear at any time
during the reionization as they are likely to produce
small ionized patches.
However, it can be noted that the separate evolution of
the different class of mass can quite different than the
average behaviors, especially in H models and to some
extent in S50 too. For instance, the evolutions of the av-
erage tlife is more abrupt than any of the evolutions in
individual class of mass. In terms of volumes, the same
discrepancy can be noted. In these cases, the evolution
of the average value is more related to the successive
dominance of massive, intermediate and light inner ha-
los. Because the evolutions in durations and final vol-
umes are weaker than globally, these models show that
a merging HII region of a given size contains a well-
constrained mass and a given range of durations. It also
implies that a merging ionized patch arose within a lim-
ited range of redshifts.
5. Local reionization histories as seen at z = 0
Knowing the duration and extent of local reionization at
z > 6, we aim now at extrapolating this knowledge to z=0
objects in order to have some insights on the past local
reionization history of the galaxies observed today. For this
purpose we compute the mass enclosed within HII regions
during the epoch of reionization and extrapolate this mass
from fitted halo growth relations. Ideally, this mass would
have been obtained by running the hydrodynamical sim-
7
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ulations down to z = 0 but this procedure is unfeasible
at our working resolution. Details are provided in the next
section, but in summary we used the two parameters func-
tional form of McBride et al. (2009) and obtain relations
such as tlife(M0) and V(M0).
5.1. Computing the mass content M0 inside the regions at
z = 0
We used the 2-parameter function of McBride et al. (2009):
M(z) = M0(1 + z)
βe−γz (2)
that link the mass M(z) at redshift z with the mass M0 of
the halo at redshift z = 0. McBride et al. (2009) fit the pa-
rameters γ and β from their simulations with the following
expressions:
γ =
ln(2)
zf
(3)
and
β = 0.25× log10
(
M0
1012
)
+ 0.29 + γ (4)
where zf is another parameter that corresponds at the
redshift where the halo had the half of its actual mass
M(zf) = M0/2. According to their simulation fits the mean
< zf > has the following expression:
< zf >= −0.24× log10
(
M0
1012
)
+ 1.26 (5)
In order to find the mass M0 for each HII regions we have
to find the root of the following expression:
M0(1 + z)
βe−γz −M(z) = 0 (6)
with M(z) being the mass at a given redshift z that we can
access in every snapshots of the simulations thanks to the
catalog.
Several choices of M(z) are possible and ideally, it would
not make any difference but in practice the individual halo
growth history differ from the average behavior : the evo-
lution of the halo mass between the apparition and the
absorption of the HII region may not follow the model used
here. An obvious choice would be the mass of the halo en-
closed inside an HII region as it appears in the simula-
tion. However an HII regions appears approximatively at
the same time as the halo that hosted its driving source
and consequently the halos have at this moment a mass
close to the FOF detection threshold : being light in terms
of particles their mass is not accurate and can even result
in HII regions devoid of inner halos as their detection is not
robust. Another choice is to consider the halo mass when
the surrounding HII region merges with its neighbors (i.e.
when t = tapp + tlife). At this later stages of halo buildup,
masses are more important and more accurate. We chose
to use this ‘final’ mass Mf as an input to equation 6, even
though we also consider the less robust mass at the HII
region apparition as a check. Finally, more than one halo
can be contained inside the HII region: we decide to take
the mass of the most massive object within an HII region
as a good guess of the main driver of its growth.
In figure 4 we represent the evolution of the accretion
rate of dark matter halos of given masses as a function of
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Fig. 4. Cosmic time dependence of the mass accretion rate
dM/dt in M⊙/Myr for a given halo mass. We represent the
evolution for 4 halo masses extrapolated at z = 0 with the func-
tional form of McBride et al. (2009). The mass of 1×108, 1×109,
1× 1010 and 1× 1011 M⊙ are respectively represented with the
black, red, blue and green dotted lines.
the cosmic time at which we compute M0. Current massive
haloes have larger accretion rates than lighter ones and for
a given mass the accretion rate is a decreasing function of
time. From these relations, and for each HII region with tlife
and V as it merges, we compute the tlife(M0) and V(M0)
at z=0.
5.2. Lifetime and volume as a function of M(z = 0) = M0
We present the evolution tlife(M0) of the lifetime of the
regions before their major merger as a function of M0 in
figure 5. The white curves show the evolution of the mean
value per bin of M0 as well as the distribution in back-
ground. Shaded areas stand for the 3σ error on the mean
value. Using the same conventions, figure 6 shows the final
volume of an isolated HII region as a function of today’s
mass, V(M0) . For comparison, all the models are superim-
posed in figure 7 for both tlife(M0) and V(M0).
Comparing the source models for a fixed resolution (i.e.
S50 Vs H50 or S200 Vs H200), the same trends can be
observed. At large M0, the final volume of HII regions do
not depend on the model. This convergence is achieved for
M0 > 10
12M⊙ in 200 Mpc/h simulations and M0 > 10
11M⊙
in 50 Mpc/h ones. In terms of isolation duration (tlife), the
same objects will nevertheless differ : halo-based models
tend to produce longer local reionization than in star-based
models. Light objects follow quite an opposite trend: halo-
based model tend to surround this objects with smaller HII
regions than stellar ones and at the same time the differ-
ences in duration of local reionizations tend to be reduced.
Let us recall that emissivities were tailored to have both
models that produce the same global reionization history
and therefore similar photon production histories. Let us
also recall that halo models provide more sources than stel-
lar models: as a consequence the number of photons cast
per halo is smaller at a given resolution. For large mass
objects, the final volume does not depend on the source
8
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(a) S200 (b) H200
(c) S50 (d) H50
Fig. 5. In background, the distribution of the duration of initial HII region growth tlife for a halo of current M0 mass, extrapolated
from its value when the HII region experiences a major merger. The white curve stand for the average relation and the white
shaded area stands for the 3σ uncertainty on the this value. In black the same average relation extrapolating the halo mass from
the moment the HII region appears.
model, suggesting that large HII regions are spatially dis-
tributed in the same manner in both descriptions. At the
same time emissivities are smaller in H models leading to
slower propagation of I-Fronts than in S calculations. For
light objects, the situation is slightly different: H models
present a large number of small and clustered HII regions,
induced by small halos during the reionization that trans-
late into small objects at z=0. Therefore the final volumes
are smaller than in stellar-based models, compensate for
the smaller emissivities per source and reduce the differ-
ence in terms of duration of local reionizations. This differ-
ences between H and S models were already present in the
merger-tree and radii statistics in Chardin et al. (2013) and
the results obtained here is another view of the impact of
source modelization on the geometry of HII regions during
the reionization.
Decreasing the simulated volume leads typically to a
decrease in HII regions volumes and an increase in the
duration of HII regions expansion. Again, increasing the
resolution increases the number of sources for both mod-
els and therefore decrease the photon production rate per
source. The larger density of sources reduces naturally the
volume available for an HII region and in order to have
similar global reionization histories in 50 and 200 Mpc/h
simulations, the expansion rate of HII regions must be re-
duced in 50 Mpc/h experiments. Quantitatively, the final
volumes are one order of magnitude greater in 200 Mpc/h
simulations with typical radii of 7.2 Mpc/h for the HII re-
gions before they merge for 1012M⊙ galaxies against 2.9
Mpc/h in 50 Mpc/h experiments. For the least massive ha-
los within the 50 Mpc/h simulation (M0 = 1.5× 10
9M⊙),
their radii can be as small as 150 kpc/h in the H50 model
and 300 kpc/h in the S50 model. The difference is greater
9
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(a) S200 (b) H200
(c) S50 (d) H50
Fig. 6. In background, the distribution of the volume of initial HII region growth tlife for a halo of current M0 mass, extrapolated
from its value when the HII region experiences a major merger. The white curve stand for the average relation and the white
shaded area stands for the 3σ uncertainty on the this value. In black the same average relation extrapolating the halo mass from
the moment the HII region appears.
for light objects in the larger box with a typical radii of
1.3 Mpc/h in H200 for M0 = 7× 10
10M⊙ and 4Mpc/h in
S200. In terms of duration, tlife increases from 70 Myr to 220
Myr in 50 Mpc/h experiments and from 70 to ∼ 200 Myrs
in 200 Mpc/h but over a range of larger masses. Globally
the two models are in better agreement in the small box, a
result that could already be seen in the merger tree statis-
tics of Chardin et al. (2013). It should be mentioned that
looking at the dispersion in the distributions of values in
backgrounds of figures 5 and 6, the scatter is still quite large
in all situations, and the differences noted above lie within
values that are allowed by this dispersion.
Whichever model or resolution is considered, the prop-
erties of the initial growth is strongly mass dependent. The
most massive objects seen today grow from the earliest pro-
genitors with an accretion rate then at the highest levels
and a longer accretion history. Also the initial stages of
the growth of their HII regions occurred within a mostly
neutral Universe. Combined with the fact that they are
strong emitters, it is thus expected that their HII regions
would dominate for a long time before being absorbed by a
larger UV background. In our models 300 Myr represents
approximatively 1/3 of the reionization epoch, i.e. a sig-
nificant fraction, corresponding to several dynamical times
at this epoch or a few generation of massive stars. Taking
M0 = 10
12M⊙ as an example and depending on the box-
size/model used to constrain this values, such a halo would
have reionized a radius of 2.6± 0.9 Mpc/h after a period of
220 Myr. It implies that for such a duration these objects
experience inside-out reionizations with properties decou-
pled from a cosmic averaged behaviour, with for instance
local anisotropies or inhomogeneities. At the light end of
the mass range explored here, the associated HII regions are
absorbed by the UV background after a few tens of Myrs,
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Fig. 7. Average duration (left) and maximal expansion (right) of the initial HII region growth as a function of the mass of the
most massive halo extrapolated at z=0. Black and red curves stand respectively for the stellar and halo source model in the 200
Mpc/h simulation. Green and blue stand for the stellar and halo source model in the 50 Mpc/h simulation. Shaded areas stand
for the 3σ error on the avergae value.
resulting both from environmental effects where close larger
regions dominate and from the fact that these objects ap-
pear at the latest stages of reionization where the ionized
filling fraction is close to 1. These light objects experienced
a reionization that is more in adequation with the usual
picture of an object that is rapidly part of a uniform UV
background. Overall, it is clear that depending on the mass
(which is related to a variety of environment or a variety of
internal history of source buildup) a large variety of local
reionization histories are possible, quite different from the
homogeneous rise of a global UV flux.
Finally, we show on the same figures, the relations ob-
tained using a different procedure to compute the current
mass M0 : instead of using the mass of the most massive
halos as the HII region merge in the halo growth model, we
use the same mass but when the HII region appeared. The
relations are shown in black in figs 5 and 6. It can be seen
that it does not really make a significant difference, with
trends and quantitative values consistent with the other
choice of initial mass. The strongest impact is on massive
halos which does not come as a surprise: their apparition
occur at the earliest time, therefore the initial uncertainty
on their mass (which is close to 10 particles) is propagated
and amplified over a longer time. Overall it acts as an in-
direct proof that our arbitrary choice of Mf does not have
a strong influence on the extrapolation.
5.3. The case of the Local Group
The Local Group contains two massive galaxies the Milky
Way and M31 with similar masses close to 1012M⊙. In such
a situation, on can ask if these two objects reionized their
environment in an inside-out manner or have one of these
component been swept by the radiation of the other one ?
On the one hand, a pure inside-out reionization produced
by the center of the Milky Way complex can provide for
instance an explanation for the observed luminosity func-
tion of its satellite as well as their radial distribution (see
e.g. Ocvirk & Aubert 2011). Investigations by Ocvirk et al.
(2013) have shown for instance that for a large class of
models for the source emissivities, the Milky Way and M31
essentially reionized in isolation without influencing each
other. On the other hand, the proximity of a massive clus-
ter such as Virgo (at a distance ∼ 15 Mpc) brings also
the possibility that the whole Local group could have been
reionized by an external front produced by this distant mas-
sive emitter (see e.g. Iliev et al. 2011).
The results of the previous section can in principle shed
some light on these questions. As argued before, the 200
Mpc/h simulations provide a less biased representation of
the cosmic density field as well as a volume large enough to
track the evolution of large HII regions during the reioniza-
tion. Taking this box size a reference, our results show that
a 311M⊙ galaxy should have reionized its close environment
in isolation for ∼ 90± 30 Myrs within a sphere of a typical
radius of ∼ 2.7 Mpc/h. In Ocvirk et al. (2013), radiative
transfer simulations in the CLUES constrained realizations
(see Libeskind et al. 2010) of the Local Group produce iso-
lated reionizations of the Milky Way (M ∼ 3× 1011M⊙)
or M31 (M ∼ 8× 1011M⊙) for 130 Myrs in their photon-
rich H43 model (the closest to our emissivity model) with
a maximal extension of ∼ 1 Mpc/h. Given the proximity
of MW and M31 one could not expect larger individual
HII regions around this objects, whereas our constrain re-
sults from measurements on a population of similar-mass
halos that also include field galaxies. The exceptional char-
acter of the Local Group also implies that these two galax-
ies reside in biased region in terms of density field, which
could also explain why the I-front expansion is less extended
even though it occurred over a similar duration of isolated
growth.
However, thinking of the whole Local group as a mas-
sive object of a few 1012M⊙, our result indicates a possi-
ble HII region extension of a few Mpc before encountering
another front. In other words a volume large enough to en-
compass the whole Local group and its close environment.
Statistically a Local group has therefore a good chance to
be able to reionize by itself and not be swept by the ra-
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diation of a Virgo-like close cluster. In fine, this could be
tested with large scale simulations of reionization that in-
clude both constrained Local Group and the right location
of nearby clusters.
6. Summary and prospects
We investigate simple properties of the initial stage of the
reionization process around progenitors of galaxies, such as
the extent of the initial HII region before its absorption by
the UV background and the duration of its propagation.
We have investigated the multiple reionization histories in
a set of four simulations where we have varied the ionizing
source prescriptions and the resolution of the simulations.
By using a merger tree of HII regions we made a catalog of
the HII regions properties for all ionized regions appeared
in the experiments. We then looked at the time when the
HII regions undergo a major merger event, after then we
considered that the region is apart of the global UV back-
ground.
By looking at the lifetime of the region and their volume
at this moment we draw typical local reionization histories
as a function of the cosmic time of appearance of the HII
regions. We also investigate the link between these histo-
ries and the dark matter halo masses inside the regions.
By using a motivated functional form for the average mass
accretion history of the dark matter halos, we then extrap-
olate the mass inside the region at z = 0 in order to make
predictions about the past reionization histories of galaxies
seen today.
Our results can be summarized as follows:
• We found that the later an HII region appears during
the reionization period, the smaller will be their related
lifetime and volume before they see the global UV back-
ground. This is a normal consequence of the overlap of
ionized patches that reduce the neutral volume available
for I-front propagation. However, quantitatively the du-
ration and the extent of the initial growth of an HII
region is strongly dependent on the mass of the inner
halo. During this initial stage, that can be as long as
350-400 Myrs (i.e ∼ 50% of the reionization), this in-
ner halo and the galaxies it hosts is decoupled from the
external UV background.
• We extrapolate the mass of dark matter halos at high
z to z=0 using a halo growth model to predict the ex-
tent and the duration of this initial HII regions around
current galaxies. The quantitative prediction differs de-
pending on the box size or the source model: while en-
forcing similar global reionization histories, small sim-
ulated volume promote proximity effects between HII
regions and halo-based source models predict smaller
regions and slower I-front expansion.
• Applying this extrapolation to the Local group leads
to a maximal extent of 2.7 Mpc/h for the initial HII
region around a typical Milky Way that established it-
self in ∼ 100 Myrs. This is a significantly larger volume
than prediction made using constrained Local Group
simulation, emphasizing the impact of M31 compared
to our statistical constrain. Considering the whole Local
Group, our result suggests that statistically it should
not have been influenced by an external front coming
from a Virgo-like cluster.
From the results of this study, we plan to repeat this
technique on enhanced simulations of reionization, the ideal
situation being an experiment where at least the dark mat-
ter field evolution would be run until z = 0. This could make
us free from the impact of any semi-analytical framework
for the extrapolation of the mass at z = 0 and we therefore
would reason only with quantities directly generated dur-
ing the simulation. Using the same methodology, we aim
at expanding this kind of measures to the statistics of the
inner properties of these local reionizations such as i-front
propagation profiles or anisotropies. Ultimately, they would
provide a detailed framework of the initial stage of reion-
izations around galaxies that could be included in semi-
analytical modeling or hydrodynamical simulations without
radiative transfer.
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Appendix A: Fitting models
To approximate the cosmic time dependence of the mean
lifetime of the HII regions, we use two parameters exponen-
tial form:
tlife = ae
bx (A.1)
In table A.1 we summarize the best fits parameters for
the mean curve of the complete distribution for each sim-
ulation. We represent the best fits of the curves in figure 2
with the dotted white line.
To approximate the cosmic time dependence of the
mean volume of the HII regions at the moment of the major
merger, we use two parameters exponential form:
V = aebx (A.2)
We report in table A.1 the best fits coefficients found in
every models and give also the mean dispersion along the
curve and the best fits of the curves are shown in figure 3
with the dotted white line. Such fits could be useful in order
to assign typical volume for the HII regions as a function
of the cosmic time.
Appendix B: Fitting models at z=0
To approximate the M0 dependence of the mean lifetime of
the HII regions, we use two parameters form:
tlife = alog10(M0) + b (B.1)
In table B.1 we summarize the best fits parameters for
the mean curve of the complete distribution for each sim-
ulation. We represent the best fits of the curves in figure 5
with the dotted white line.
To approximate the M0 dependence of the mean volume
of the HII regions at the moment of the major merger, we
use two parameters form:
V = aMb0 (B.2)
We report in table B.1 the best fits coefficients found in
every models and give also the mean dispersion along the
curve and the best fits of the curves are shown in figure 6
with the dotted white line. Such fits could be useful in order
to assign typical volume for the HII regions as a function
of the cosmic time.
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Model name < tlife > σtlife < V olume > σvolume
S200 a=1398 b=−4.76× 10−3 33.0 a=8.31× 104 b=−8.04× 10−3 255.4
H200 a=1367 b=−4.66× 10−3 39.2 a=1.38× 105 b=−1.27× 10−2 284.0
S50 a=516.4 b=−3.09× 10−3 39.1 a=26.0 b=−5.81× 10−3 1.28
H50 a=330.4 b=−2.36× 10−3 39.2 a=7.02 b=−8.20× 10−3 0.24
Table A.1. Linear fits for the cosmic time dependence of the mean lifetime < tlife > of a region before its first major merger and
its mean volume < Volume > at this moment.
Model name < tlife > σtlife < V olume > σvolume
S200 a=56.6 b=−561.3 44.1 a=0.88 b=−7.38 1278.8
H200 a=129.4 b=−1371.5 30.8 a=1.86 b=−19.4 775.7
S50 a=60.7 b=−515.6 61.2 a=0.89 b=−9.0 25.4
H50 a=74.2 b=−627.0 48.1 a=1.4 b=−15.3 12.5
Table B.1. Linear fits for the M0 dependence of the mean lifetime < tlife > of a region before its first major merger and its mean
volume < Volume > at this moment.
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Chapitre 8
Etude la re´ionisation de notre
Groupe Local de galaxies
La vie est tre`s che`re, mais pour ce prix la` on a droit chaque anne´e
a` un voyage gratuit autour du Soleil.
Albert EINSTEIN
Ce chapitre a pour vocation d’e´tudier la re´ionisation de notre Groupe Lo-
cal de galaxies au moyen de l’arbre de fusions des re´gions HII. Les re´sultats
de ce chapitre sont le re´sume´ de l’e´tude de´crite comple`tement dans l’article
Ocvirk et al. (2013) qui est pre´sente´ dans le chapitre suivant 9. L’e´tude porte
sur des simulations de la re´ionisation des proge´niteurs du groupe de galaxies
compose´es de la Voie Lacte´e, de M31 et de M33. Les simulations utilise´es sont
re´alise´es dans le cadre du projet CLUES (Gottloeber et al. 2010). L’objectif de
l’e´tude mene´e ici est de contraindre l’inﬂuence de galaxies comme M31 ou M33
sur l’histoire de re´ionisation passe´e de notre galaxie la Voie lacte´e. L’inte´reˆt est
e´galement de quantiﬁer la ge´ome´trie du champ UV a` l’e´chelle galactique. Cela
permettra entre autre de savoir si la re´ionisation se de´roule de manie`re ho-
moge`ne ou non a` ces e´chelles. Dans un premier temps, les caracte´ristiques des
simulations e´tudie´es seront pre´sente´es dans ce chapitre. Ensuite, les re´sultats
de l’analyse conduite avec l’arbre de fusion pour e´tudier les simulations sera
faite. Il ne sera fait que quelques mentions des autres types d’analyses mene´es
dans l’article Ocvirk et al. (2013). Ces autres types d’approches ne sont eﬀec-
tivement pas le fruit de mon travail, mais elles permettent d’avoir une vision
comple´mentaire, en plus de celle faite par l’arbre, de l’histoire de re´ionisation
du Groupe Local dans les simulations. Je me concentrerai donc sur mon apport
personnel a` cette e´tude.
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8.1 Simulations du groupe local
8.1.1 La simulation CLUES
Les simulations utilise´es dans cette e´tude ont e´te´ ge´ne´re´es dans le cadre du
projet CLUES 1 (Pour Constrained Local UniversE Simulations) dont les ca-
racte´ristiques sont comple`tement de´crites dans Gottloeber et al. 2010. Le code
SPH (Smooth Particle Hydrodynamic) GADGET2 (Springel 2005) est utilise´
en vue de simuler l’e´volution du champ de densite´ dans une boˆıte cosmologique
de 64 Mpc/h de cote´. A l’inte´rieur de la boˆıte, un mode`le du Groupe Local qui
ressemble au Groupe Local observe´ a e´te´ identiﬁe´. Les recettes de formations
d’e´toiles et de re´troaction de Springel & Hernquist (2003) sont utilise´es.
Le transfert du rayonnement a e´te´ eﬀectue´ en post-traitement sur les
donne´es hydrodynamiques du gaz pre´alablement acquises avec le code ATON
comme dans les deux e´tudes pre´ce´dentes. La simulation pre´sente un fond UV
cosmique uniforme ge´ne´re´ par les QSO (Quasi-Stellar Object) et les AGNs (Ac-
tive Galactic Nuclei) selon la proce´dure de´crite par Haardt & Madau (1996)
qui se met en route a` z=6. Par conse´quent les calculs du transfert radiatif
eﬀectue´s ne sont valides que dans les premiers temps de la simulation avant
z=6, ce qui n’est pas geˆnant e´tant donne´ que tout les mode`les pre´sentent un
redshift de re´ionisation avant z=6.
Les champs de densite´ du gaz sont projete´s sur une grille d’une taille de
11 Mpc/h de coˆte´ compose´ de 5133 cellules. Le centre de la grille correspond
au barycentre de toutes les particules qui ﬁnissent dans un rayon de 300 kpc
autour de la Voie Lacte´e a` z=0. Une telle conﬁguration permet d’obtenir une
re´solution spatiale de ∆x = 21 kpc/h. Les sources sont projete´es sur la meˆme
grille.
8.1.2 Mode`le de sources ionisantes
Dans ce travail quatre mode`les de sources ont e´te´ e´tudie´s, base´s soit sur
les particules d’e´toiles ge´ne´re´es de manie`re auto-consistante par la simula-
tion CLUES, soit directement a` partir des halos de matie`re noire. Une frac-
tion d’e´chappement des photons constante de fesc = 0.2 a e´te´ utilise´e, ce qui
concorde avec la gamme de valeurs e´tablie par des e´tudes re´centes sur la frac-
tion d’e´chappement des photons UV des galaxies a` hauts redshifts (Voir Wise
& Cen 2009, Razoumov & Sommer-Larsen 2010 et Yajima et al. 2011). Les
e´ventuelles phases AGN des sources sont ne´glige´es dans cette e´tude. Les pro-
prie´te´s des mode`les de sources sont re´sume´es dans le tableau 8.1.
1http ://www.clues-project.org
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Nom du
Mode`le
Type de
sources
Emissivite´
(γ/s/M⊙)
zmreion ∆z
0.9
0.1 ∆t (Myr)
SPH
Etoiles
SPH
6.3× 1045
MW : 9
M31 : 9.38
MW : 2.66
M31 : 2.54
MW : 200
M31 : 170
H42 Halos 3.4× 1042
MW : 7.5
M31 : 7.74
MW : 2.98
M31 : 3.26
MW : 310
M31 : 300
H43 Halos 3.4× 1043
MW : 11.6
M31 : 11.6
MW : 3.31
M31 : 2.81
MW : 130
M31 : 100
H44 Halos 2.04× 1044
MW : 14
M31 : 14
MW : 6.36
M31 : 2.84
MW : 150
M31 : 80
Tab. 8.1 – Re´sume´ des proprie´te´s des quatre mode`les e´tudie´s.
8.2 Re´sultats
L’objectif de cette section est de pre´senter les re´sultats de l’analyse des
quatre simulations e´tudie´es. L’analyse se caracte´risera d’abord par l’e´tude de
cartes de re´ionisation des proge´niteurs des galaxies du Groupe Local. Il sera
ensuite fait e´tat des re´sultats mis en lumie`re par l’arbre de fusion des re´gions
HII sur l’e´volution de la re´ionisation des proge´niteurs des galaxies d’inte´reˆt.
8.2.1 Cartes de re´ionisation
En ﬁgure 8.1, les cartes du redshift de re´ionisation du Groupe Local de
galaxies sont montre´es pour les quatre mode`les. Le redshift de re´ionisation
d’une cellule est de´ﬁni comme e´tant le redshift du dernier instantane´ ou` la
fraction ionise´e est x > 0.5.
D’emble´e, on observe que la re´ionisation de M31 se de´roule de manie`re plus
syme´trique que celle de la Voie Lacte´e. De plus, la re´ionisation de la Voie Lacte´e
commence plus toˆt que celle de M31. En eﬀet, le redshift moyen de re´ionisation
le plus e´leve´ est toujours plus grand pour la Voie Lacte´e que pour M31. C’est
duˆ au fait que les premie`res e´toiles apparaissent dans MW en nombre plus e´leve´
que dans M31. Cela indique que l’assemblage de M31 se de´roule de manie`re
plus lente que celui de MW. Dans tout les mode`les, la Voie Lacte´e et M31
re´ionisent en isolation. Une diﬀe´rence entre les redshifts de re´ionisation des
deux proge´niteurs est eﬀectivement note´ a` chaque fois. Il semble donc que la
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(b) SPH (e) H42
(c) H43 (f) H44
Fig. 8.1 – Cartes de re´ionisation du Groupe Local de galaxies des quatre
mode`les e´tudie´s. La tranche correspond au plan qui contient les centre de
M31, M33 et MW. Les cartes sont obtenues en calculant le redshift moyen
de re´ionisation des cellules sur cette tranche d’une e´paisseur de 0.2 Mpc/h.
Le couleurs encodent le redshift de re´ionisation de chaque cellule. Les cercles
rouges montrent la localisation des proge´niteurs des trois galaxies principales
du Groupe Local.
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re´ionisation des proge´niteurs des deux galaxies sont conduite uniquement par
leur contenu interne en sources. Cela valide l’approche utilise´e dans les mode`les
de re´ionisation interne mene´s par Ocvirk & Aubert (2011) et Font et al. (2011)
qui ne´gligent l’inﬂuence de M31 sur la re´ionisation de la Voie Lacte´e.
8.2.2 Analyse avec l’arbre de fusion
Avec pour objectif de mener une e´tude plus approfondie sur la morpholo-
gie et l’e´volution du champ de re´gions HII associe´ au Groupe Local, l’arbre
de fusion des re´gions a e´te´ obtenu dans un cube de 100 cellules de cote´ (soit
9.21 [Mpc/h]3) centre´ sur les proge´niteurs des galaxies du Groupe Local. Dans
ce contexte, l’arbre de fusion permettra de suivre l’e´volution des diverses
re´gions HII pre´sentent dans le Groupe Local. Ainsi, il sera possible de sa-
voir quelles re´gions sont associe´es a` telle out telle galaxie. Le suivi dans le
temps des re´gions associe´es a` M31 et MW permettront ainsi de statuer sur
le moment ou` le front d’ionisation des deux galaxies se voient l’un l’autre au
moment de leur fusions. Cela permettra de savoir si une des deux galaxies
principales est responsable de la re´ionisation du Groupe Local si jamais une
re´gion pre´sente une croissance plus rapide. Au contraire si les deux ont une
histoire d’ionisation isole´e, cela se traduira par des re´gions HII associe´es de
tailles semblables ne´es a` des instants comparables. L’approche avec l’arbre
sera comple´mentaire de l’e´tude des cartes d’ionisation avec en plus l’informa-
tion spatiale sur la localisation des diﬀe´rentes re´gions et sur leurs tailles re´elles
graˆce a` leurs identiﬁcations pre´alables.
Les ﬁgures 8.2 et 8.3 repre´sentent l’e´volution du volume des re´gions HII
associe´es respectivement a` la Voie Lacte´e et a` M31 pour les quatre mode`les
e´tudie´s. L’e´volution du volume est obtenu de z=19.35 a` z=6 graˆce a` l’arbre
en faisant le suivi individuel des re´gions a` l’inte´rieur des volumes des deux
proge´niteurs. Premie`rement, on se focalisera sur l’e´tude du mode`le SPH et
a` l’e´volution du volume des re´gions associe´es a` la Voie Lacte´e dans le pan-
neau en haut a` gauche de la ﬁgure 8.2. La pre´sence d’une re´gion qui do-
mine en volume de z=18.5 a` z=10 est clairement observe´e. Durant cet inter-
valle, d’autres re´gions d’une taille environ dix fois plus petite apparaissent et
s’e´tendent avant de ﬁnalement fusionner avec la re´gion dominante. La re´gion
HII re´sultante ﬁnit par engloutir plusieurs petites re´gions avant d’occuper le
volume total du proge´niteur a` partir de z ∼ 8. D’autres re´gions, qui ne sont
pas repre´sente´es ici, sont e´galement observe´es comme fusionnant avec la re´gion
dominante en dehors de l’intervalle de redshift e´tabli. La plupart d’entre elles
n’ont pas le temps de croˆıtre et fusionnent avec la re´gion dominante quasi-
imme´diatement apre`s leur naissance. En revanche, certaine re´gions croissent
de manie`re isole´e et atteignent des tailles interme´diaires (le groupe de quatre
re´gions de ∼ 10−3 [Mpc/h]3 autour de z=11) qui fusionnent ensuite avec la
re´gion dominante ou la seconde re´gion dominante. Ces conclusions sont en
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(b) SPH (e) H42
(c) H43 (f) H44
Fig. 8.2 – Evolution avec le redshift du volume des re´gions HII associe´es a`
la Voie Lacte´e. La ligne en trait plein noire repre´sente l’e´volution du volume
de la re´gion la plus grande. Les lignes en couleurs repre´sentent les e´volutions
du volume des re´gions qui ont au moins atteint 10% du volume de la plus
large a` un moment dans la simulation. La ligne horizontale noire en tirets
repre´sente le volume total du cube contenant le proge´niteur de la Voie Lacte´e.
Les diﬀe´rentes couleurs encodent les diﬀe´rents redshifts de fusion des re´gions
HII avec la re´gion la plus large (rouge repre´sente une fusion pre´coce et bleu
une fusion tardive).
210
8.2 Re´sultats
(b) SPH (e) H42
(c) H43 (f) H44
Fig. 8.3 – Evolution avec le redshift du volume des re´gions HII associe´es a`
M31. La ligne en trait plein noire repre´sente l’e´volution du volume de la re´gion
la plus grande. Les lignes en couleurs repre´sentent les e´volutions du volume
des re´gions qui ont au moins atteint 10% du volume de la plus large a` un
moment dans la simulation. La ligne horizontale noire en tirets repre´sente le
volume total du cube contenant le proge´niteur de M31. Les diﬀe´rentes couleurs
encodent les diﬀe´rents redshifts de fusion des re´gions HII avec la re´gion la plus
large (rouge repre´sente une fusion pre´coce et bleu une fusion tardive).
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accord avec les cartes de re´ionisation vue en ﬁgure 8.1. En eﬀet, on observe
une re´gion principale qui domine le processus de re´ionisation dans le volume
du proge´niteur de la Voie Lacte´e. De plus, quelques re´gions HII plus petites
s’e´tendent en isolation. La re´gion dominante en taille e´mergeant dans la Voie
Lacte´e ne va jamais fusionner avec une re´gion plus grande en volume qui serait
associe´e a` M31 avant d’occuper le volume total du proge´niteur. Cela apporte
ﬁnalement la conﬁrmation que MW et M31 ont eu une histoire de re´ionisation
de manie`re isole´e sans inﬂuence de l’une sur l’autre.
Plus la luminosite´ des sources augmente (respectivement lorsque l’on passe
des mode`les H42 a` H44), plus les fusions de re´gions avec la re´gion dominante se
de´roulent a` haut redshift. Dans le mode`le H43, la re´ionisation du proge´niteur
de la Voie Lacte´e est conduite par une re´gion HII principale re´sultant de la
fusion pre´coce (z=16) d’un amas de tre`s petites re´gions ionise´es. Un e´pisode de
recombinaison des re´gions important est observe´e a` z∼16 dans les mode`les H43
et H44 lorsque le volume de´croˆıt brutalement. Des e´pisodes de recombinaisons
moins important sont e´galement observe´s dans les mode`les SPH pour la Voie
Lacte´e et M31 (ﬁgure 8.3), ce qui semble indiquer que c’est une caracte´ristique
commune de la re´ionisation des proge´niteurs des deux galaxies. Ne´anmoins, il
reste diﬃcile d’interpre´ter cette tendance car les mode`les de halos sont sensible
a` la stochasticite´ des sources de faible masse a` haut redshift. Cela pourrait eˆtre
a` l’origine de recombinaisons supple´mentaires.
La ﬁgure 8.3 se concentre sur l’e´volution du volume des re´gions du
proge´niteur de M31. La re´ionisation commence le´ge`rement plus tard dans tout
les mode`les pour M31 compare´ a` la Voie Lacte´e, excepte´ pour le mode`le H42.
Les e´volutions globales des volumes des re´gions pre´sentent une allure ge´ne´rale
comparable a` celles de la Voie Lacte´e. C’est d’autant plus frappant pour les
mode`les avec une haute e´missivite´ (H43 et H44). En revanche le mode`le SPH de
M31 pre´sente un nombre plus important de re´gions de tailles mineures compare´
a` son analogue de la Voie Lacte´e. Un tel eﬀet va a` l’encontre des impressions
donne´e par les cartes de re´ionisation de la ﬁgure 8.1. Une explication possible
re´side dans le fait que ces petites re´gions appartiendraient a` M33. En eﬀet, les
100 cellules qui contiennent le proge´niteur de M31 contiennent e´galement une
fraction du proge´niteur de M33. Il devient donc diﬃcile de pousser une e´tude
en profondeur des re´gions HII de M31 avec l’arbre de fusion.
Pour conclure brie`vement, l’analyse avec l’arbre de fusion permet de conﬁr-
mer les premie`res interpre´tations donne´es par les cartes de re´ionisation : La
Voie Lacte´e pre´sente toujours une a` quatre re´gions HII principales qui fu-
sionnent avec des re´gions plus petites. Au fur et a` mesure que l’e´missivite´ des
sources croit, le nombre de re´gions principales diminue et les fusions ont lieu
plus toˆt dans l’histoire cosmique.
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8.3 Conclusion
Cette section a pour but de dresser les conclusions de l’e´tude mene´e dans
ce chapitre. La re´ionisation a` l’e´chelle galactique de notre Groupe Local de
galaxies a e´te´ e´tudie´e. Plus particulie`rement, la re´ionisation de la Voie Lacte´e
et de M31 a e´te´ simule´e en post-traitant le transfert du rayonnement a` haute
re´solution sur les donne´es ge´ne´re´es par la simulation CLUES. Quatre mode`les
de sources ionisantes avec des e´missivite´s diﬀe´rentes ont e´te´ analyse´s pour
quantiﬁer l’impact des incertitudes sur la nature et l’e´missivite´ des sources.
Graˆce a` l’aide de carte de re´ionisation des proge´niteurs des galaxies du
Groupe Local, il a e´te´ montre´ que MW et M31 re´ionisent en isolation sans
inﬂuence de l’une sur l’autre. Une analyse a e´galement e´te´ faite graˆce a` l’arbre
de fusion des re´gions HII. Elle conﬁrme les re´sultats obtenus par l’analyse des
cartes de re´ionisation. Elle permet de conclure sur le fait que la re´ionisation
des proge´niteurs de la Voie Lacte´e et de M31 se de´roulent de manie`re interne
dans tout les mode`les. Dans tout les cas, M31 et la Voie Lacte´e re´ionisent en
isolation sans aucune action de l’une sur l’autre. Il a e´galement e´te´ montre´
qu’il y a toujours une diﬀe´rence entre les redshifts moyens de re´ionisation de
M31 et de la Voie Lacte´e. En de´pit de la proximite´ de ces deux galaxies, il
n’y a jamais d’inﬂuence de l’une sur l’autre qui est observe´e, meˆme dans les
scenarii les plus extreˆmes avec de fortes e´missivite´s pour les sources.
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Chapitre 9
Article ‘Simulations of the
reionization of an isolated
Milky Way-M31 galaxy pair’.
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ABSTRACT
This is the first of a series of papers addressing reionization at galactic scale. We use a
high resolution simulation of the formation of the Milky Way-M31 system performed for the
CLUES project1 and the radiative transfer code ATON (Aubert & Teyssier 2008) to simulate
the reionization of the Milky Way and M31 progenitors. We use 2 kinds of source models, based
on either halo catalogs or star particles produced by the hydrodynamical simulation. We do
not account for the self-regulation of sources but vary their properties to bracket the range of
emissivities used in the literature. We analyse our simulation results using reionization maps and
merger trees of HII regions. In all models, the Milky Way and M31 essentially ignore each other
during reionization. We find no sign that M31 reionized any fraction of the Milky Way progenitor
volume. Within the progenitors we find that reionization is patchy, and proceeds locally inside
out. The process becomes patchier with decreasing source photon output. It is dominated by
one major HII region and 1-4 additional isolated ∼ 10 times smaller bubbles, which eventually
overlap. Higher emissivity results in faster and earlier local reionization. The reionization of the
Milky Way and M31 are similar in duration, i.e. between 80 Myr and 310 Myr depending on the
source model, placing zreion between 7.5 and 14.
Subject headings: radiative transfer - methods: numerical - galaxies: formation - galaxies: high-redshift
- intergalactic medium - cosmology: theory
1. Introduction
In the last decade, the epoch of reionization
(hereinafter EoR) has received increasing atten-
tion. Most observational works now seem to con-
verge on reionization beginning as early as z=15
(Kogut & et al. 2003) and finishing around z=6
(Fan et al. 2006), in apparent agreement with the-
oretical predictions (Haardt & Madau 2011). The
EoR also affects the way galaxies form: it has been
suggested that the rising metagalactic UV radi-
ation field is responsible for evaporating the gas
1http://www.clues-project.org
of low-mass galaxies (Gnedin 2000; Hoeft et al.
2006), affecting their star formation and there-
fore also the buildup of the galactic halo (Bekki
& Chiba 2005). This seems to provide a cred-
ible solution to the “missing satellites problem”
(Klypin et al. 1999; Moore et al. 1999), by in-
hibiting star formation in low mass galaxies at
early times (Bullock et al. 2000; Benson et al.
2002a,b, 2003). In this framework, a number of
simple semi-analytical models (hereinafter SAMs)
have been shown to reproduce well the satellite
population of the Milky Way (hereinafter MW),
such as Koposov et al. (2009); Mun˜oz et al. (2009);
Busha et al. (2010); Maccio` et al. (2010); Li et al.
1
(2010); Font et al. (2011). They suggest that the
ultra-faint dwarf galaxies (hereinafter UFDs) dis-
covered by the SDSS (Martin et al. 2004; Willman
& et al. 2005; Zucker et al. 2006; Belokurov & et
al. 2007; Irwin & et al. 2007; Walsh et al. 2007)
are effectively reionisation fossils, living in sub-
haloes of about 106−9M⊙. More recently, Ocvirk
& Aubert (2011, 2012) showed that the structure
of the UV background during reionization has a
strong impact on the properties of the satellite
population of galaxies. In particular, they showed
that an internally-driven reionization led to sig-
nificant changes in the radial distribution of satel-
lites. It is therefore of prime importance to de-
termine how central, or on the contrary how uni-
form the UV field is within a MW progenitor dur-
ing reionization in a realistic setting. It has been
shown that at least at large scale, reionization is a
highly patchy process (Zahn et al. 2007; Aubert
& Teyssier 2010). However, little is known on
how reionization proceeds at galaxy scale. For in-
stance, is it driven by internal or external sources?
Works from Weinmann et al. (2007); Alvarez et al.
(2009) and Iliev et al. (2011) (hereinafter I11) at-
tempted to describe reionization at galaxy scale,
but focused on rather large volumes, in order to
account for large, rare overdensities such as galaxy
clusters and groups, which produce the earliest
sources. In these studies, the spatial resolution of
radiative transfer (hereinafter RT) grid was 0.25-1
h−1Mpc , which does not allow a detailed study of
the ionization fronts (hereinfater I-front) propaga-
tion within a MW progenitor. Moreover, the Milky
Way environment also comprises the nearby, mas-
sive Andromeda galaxy. Therefore, despite these
previous studies, a number of questions are left
open, including:
• What is the influence of our neighbour M31
on the reionization of our Galaxy?
• How spherical and symmetric is the UV field
at galaxy scale?
• On the contrary, how heterogeneous can it
be?
• Is reionization at galaxy scale monotonous
and continuous or chaotic, with recombina-
tion events?
Here we address these questions by focusing on
a small volume containing the progenitors of the
major local group (hereinafter LG) galaxies (MW,
M31, M33). We simulate its reionization with
a 21 h−1kpc spatial resolution, to gain insight
into the development and overlap of I-fronts inside
the volume of the MW progenitor and its direct
neighbourhood. The paper is laid out as follows:
first we describe the simulation used and radia-
tive postprocessing technique (Sec. 2). We then
proceed to our results (Sec. 3), and discuss them
(Sec. 4), before presenting our conclusions.
2. Methodology
In this paper we use a radiative postprocessing
method. A N-body hydrodynamical simulation
provides the gas distribution and ionizing sources
distribution. These are the inputs of the radiative
transfer code ATON (Aubert & Teyssier 2008),
which computes the propagation of the photons
and the evolution of the ionized fraction of the
gas.
2.1. The CLUES simulation
The simulation used in this work was performed
in the framework of the CLUES project (Gott-
loeber et al. 2010)2. It was run using standard
Lambda cold dark matter (ΛCDM) initial condi-
tions that assumes a WMAP3 cosmology (Spergel
et al. 2007), i.e. Ωm = 0.24, Ωb = 0.042,
ΩΛ = 0.76. A power spectrum with a normal-
ization of σ8 = 0.73 and n = 0.95 slope was
used. The PMTree-SPH MPI code GADGET2
(Springel 2005) was used to simulate the evolu-
tion of a cosmological box with a side length of
64 h−1Mpc . Within this box a model Local
Group that closely resembles the real Local Group
was identified using a lower resolution run with
10243 particles (cf. Libeskind et al. (2010)). This
Local Group was then re-sampled with 64 times
higher mass resolution in a region of 2 h−1Mpc
about its center giving a nominal resolution equiv-
alent to 40963 particles, i.e. a mass resolution of
mdm = 2.1 × 10
5h−1M⊙ for the dark matter and
mgas = 4.42×10
4h−1M⊙ for the gas particles. For
more detail we refer the reader to Gottloeber et al.
(2010). The feedback and star formation rules of
Springel & Hernquist (2003a) were used. Outputs
are written on average every 30 Myr.
2Simulation seed number 186592
2
(1) (2) (3) (4) (5) (6)
Model Source Emissivity zm
reion
∆z0.90.1 ∆t (Myr)
name type (photons/s/M⊙) MW M31 MW M31 MW M31
SPH SPH star 6.3× 1045 9 9.38 2.66 2.54 200 170
H42 DM halo 3.4× 1042 7.5 7.74 2.98 3.26 310 300
H43 DM halo 3.4× 1043 11.6 11.6 3.31 2.81 130 100
H44 DM halo 2.04× 1044 14 14 6.36 2.84 150 80
Table 1: Properties of the models used. Note that the emissivity is given in photons/s/M⊙ of mass of young
stars for the SPH model, and of DM halo for the halo-based models. It is given after accounting for an
escape fraction fesc = 0.2. The H42 model has been calibrated so as to produce the same total number of
photons as the SPH model in the first snapshot. Column (4) gives the reionization redshift of the MW and
M31 progenitors for each model, i.e. the time when the mass-weighted ionized fraction of the progenitor
shown in Fig. 2 reaches 0.5. Column (5) gives the duration of the progenitors’ reionization as the time spent
to increase the mass-weighted ionized fraction 〈x〉m from 0.1 to 0.9. Column (6) gives this duration in Myr.
As the simulation runs, dark matter and gas
collapse into sheets and filaments, extending be-
tween halos, as comprehensively described in
Ocvirk et al. (2008); Codis et al. (2012); Hoff-
man et al. (2012); Libeskind et al. (2012). These
feed proto-galaxies which then start forming stars.
This simulation has been used to investigate a
number of properties of galaxy formation at high
resolution (Forero-Romero et al. 2011; Knebe et al.
2011a,b; Libeskind et al. 2011a,b). Besides being
a well-studied simulation, the advantage of this
dataset for the present study is twofold. First of
all, it produces a fairly realistic local group at
z=0: the MW and M31 are in the correct range
of masses and separations. Secondly, its mass res-
olution in the zoomed region allows us to resolve
the 107h−1M⊙ haloes. This is of crucial impor-
tance in reionization studies since they are the
most numerous sources of UV photons. Finally,
the simulation includes a uniform rising UV cos-
mic background generated from quasi-stellar ob-
jects and active galactic nuclei Haardt & Madau
(1996), switched on at z=6. Therefore the radia-
tive transfer computations that we perform will be
valid only at earlier times. We will see that this
is not a problem, since our models always achieve
complete reionization before z=6.
2.2. Radiative post-processing
2.2.1. ATON
ATON is a post-processing code that relies on a
moment-based description of the radiative transfer
equations and tracks the out-of-equilibrium ioni-
sations and cooling processes involving atomic hy-
drogen (Aubert & Teyssier 2008). Radiative quan-
tities (energy density, flux and pressure) are de-
scribed on a fixed grid and evolved according to an
explicit scheme under the constraint of a Courant-
Friedrich-Lewy condition (hereinafter CFL). The
simulations presented in this work used a mono-
frequency treatment of the radiation with a typi-
cal frequency of 20.27 eV for 50000 K black body
spectrum. Because of the high resolution of the
CLUES simulation, we do not make any correc-
tion for the clumping, as was done for the largest
boxes of Aubert & Teyssier (2010). ATON has
been ported on multi-GPU architecture, where
each GPU handles a cartesian sub-domain and
communications are dealt using the MPI protocol
(Aubert & Teyssier 2010). By achieving an x80 ac-
celeration factor compared to CPUs, the CFL con-
dition is satisfied at high resolution within short
wallclock computing times. As a consequence, no
reduced speed of light approximation is necessary
and it may be of great importance for the tim-
ing arguments of the local reionisation discussed
hereafter. Along the course of this work, simu-
lations were run on segments of 8 to 64 GPUs on
the Titane and Curie machines of the CCRT/CEA
supercomputing facility, with typically 160000 ra-
diative timesteps performed in 37 hours.
The postprocessing approximation has poten-
tially important consequences on our results, as
discussed for instance in Baek et al. (2009); Frank
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et al. (2012). While the temperature of the gas
is consistently followed by ATON, the gas den-
sity is “frozen” to that given by the SPH simula-
tion snapshots. This means that our scheme does
not allow for photo-evaporation, however it allows
for photo-heating of the gas. In this sense, our
scheme is “thermally coupled”, which is already
an important step in realism (Iliev et al. 2006;
Pawlik & Schaye 2011). By design, self-shielding
is also accounted for, and results in a later reion-
ization of sourceless high density regions, such as
mini-haloes or the cold gas filaments. However, in
a fully coupled radiative-hydrodynamics simula-
tion, the gas field reacts to the photo-heating, and
can result in the dispersion of low-mass gas struc-
tures (Shapiro et al. 2004; Iliev et al. 2005, 2009).
This should induce a form of self-regulation of star
formation and therefore emissivity by shutting off
sources in the ionized low-mass haloes, as shown
in Iliev et al. (2007), in a sophisticated postpro-
cessing approach. Even though a small number
of coupled galaxy formation codes have recently
been built (Petkova & Springel 2011; Rosdahl &
Blaizot 2011; Finlator et al. 2011; Wise & Abel
2011), at the moment no application to the for-
mation of the local group in a zoom simulation
such as the CLUES dataset we use here has been
performed, mainly because of the huge computa-
tional cost involved. In any case, the impact of
full coupling on our results is very likely negligible
compared to uncertainties in the source efficiency,
which prompts us to explore a wide range of emis-
sivities (see Sec. 2.2.3).
2.2.2. Fields setup
The gas density field is projected onto a 5123
grid of 11 h−1Mpc side. The center of the grid
is the barycenter of all the particles which end up
within 300 kpc of the MW at z=0. This setup
gives us a spatial resolution of ∆x = 21 h−1kpc.
The sources are projected on the same grid. As
explained in Sec. 2.1, the CLUES simulation uses
a zoom technique, with a high and low resolution
domains. The high resolution (hereinafter HR)
domain contains the objects of interest (MW and
M31), and is described with dark matter, gas and
star particles. At 5123 resolution all grid cells con-
tain at least one gas particle in the HR region in
the highest redshift snapshot (z=19.5). On the
other hand, the low resolution (hereinafter LR)
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Fig. 1.— Total emissivities of the sources in the 11
h−1Mpc radiative transfer box for our 4 models.
domain does not have any SPH particle. There-
fore we set the gas density in the low resolution
domain to ρLR = 10
−2
ρC, where ρC is the criti-
cal density of the Universe. The LR region does
not contain any stars either. Photons reaching the
HR/LR boundary region just leave the local group
and quickly reach the edges of the computational
box. There, we use transmissive boundary condi-
tions, i.e. light just exits the box.
2.2.3. Ionizing source models
We use 4 source models based on either the star
particles spawned by the hydrodynamical star for-
mation prescriptions of the CLUES simulation, or
dark matter haloes. We use a constant fesc = 0.2,
which is among values allowed by recent studies
on the UV continuum escape fraction of high-z
galaxies (Wise & Cen 2009; Razoumov & Sommer-
Larsen 2010; Yajima et al. 2011). We neglect any
possible AGN-phase of our emitters. Such sources
could already be in place in rare massive proto-
clusters during reionization (Dubois et al. 2011,
2012), and contribute to the cosmic budget of ion-
izing photons (Haardt & Madau 2011), but they
are beyond the scope of the present study.The
properties of our source models are summarized
in Tab. 1.
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SPH stars: In this model our sources are the
star particles formed in the CLUES simulation. At
each time step we select all star particles younger
than 60 Myr. We use the ionizing luminosity of
Tab. 2 of Baek et al. (2009), simulation S20.
While the massive stars responsible for this radi-
ation would have a typical lifetime of 10 Myr, we
dilute their emission over 60 Myr in order to re-
duce the stochastic nature of star particle spawn-
ing in the simulation. Each star particle weighs
m⋆ = 2.21× 10
4h−1M⊙. It is therefore more rep-
resentative of a “cluster” of stars, and results in
1.9×1050 ionizing photons/s delivered to the IGM
for 60 Myr, after accounting for fesc = 0.2.
Despite the very high mass resolution of the
SPH simulation used, we can not guarantee that
the star formation rate is converged in the numer-
ical sense (Springel & Hernquist 2003b; Rasera &
Teyssier 2006), and therefore some sites of early
star formation may be missing, especially at high
z. Therefore we also consider the following source
model, based on dark matter haloes.
Halo sources: As an alternative to the direct
use of SPH stars, we here use dark matter haloes
as sources. They are detected using the Amiga
halo finder (Gill et al. 2004; Knollmann & Knebe
2009). We keep only the haloes which have more
than 90% of their mass in high resolution dark
matter particles. We then assign an instantaneous
star formation rate to each halo, assuming SFR
∝ M . The smallest haloes have 20 particles for
a mass M=5 × 106M⊙. Since this mass is close
to the mass required for HI cooling and therefore
star formation, we do not impose any additional
mass threshold, and all our haloes are emitters.
This formalism is similar in essence to that of I11,
since the luminosity is proportional to mass, with
the difference that we do not include any form of
radiative self-regulation. In order to compare the
SPH and halo-based models we calibrated the ra-
diative efficiency of the haloes of the H42 model so
that the total number of UV photons emitted at
z=19.35 (when the first stars appear in the simu-
lation) is the same in both models. With this cal-
ibration, the total photon output evolution of the
2 models is quite similar, although SPH is slightly
more luminous, as shown in Fig. 1. At high z,
we have many more halo sources than SPH stars
formed. For instance, at z=18.5, we have 9 SPH
sources but 26 halos in the local group progeni-
tor. Therefore, with our calibration, the average
luminosity of the halo sources is lower: the most
luminous halo is roughly 3 times fainter than in
the SPH source model. Accounting for a constant
fesc = 0.2, our calibration gives for H42:
N˙γ/M = 3.4× 10
42photons/s/M⊙ (1)
The emissivities of the other models are listed in
Tab. 1, and their total photon output are shown
in Fig. 1 as well. In contrast to e.g. I11, who uses
different efficiencies for low and high mass haloes,
we use the same source efficiency throughout the
simulation and for all haloes. In our units, the
low (high) efficiency assumptions of I11 give about
4−6×1042−43 (4×1043−1×1044) photons/s/M⊙.
Therefore the range of emissivities explored here
roughly bracket the scenarios considered in I11
and extend to the lower efficiency scenario of Baek
et al. (2009). These have been shown to pro-
duce viable reionization histories in their respec-
tive contexts, and therefore should provide good
guidance for the present study.
The main problem of this approach is that at
the highest redshifts, low-mass halo detection is
very challenging: some haloes may be undetected
in some snapshots, while other spurious haloes
may appear and disappear. This explains the
noisy appearance of the total emissivity of the
halo-based models in Fig. 1. However, as soon
as haloes reach a size of 100 particles, they are
reliably followed.
3. Results
3.1. Progenitor reionization history
The dark matter particles which end up within
300 kpc of the MW center at z=0 are located in
a sphere of ∼ 1 h−1Mpc radius at z=19.35. Their
detailed distribution is not exactly spherical but
the 1 h−1Mpc sphere remains a good approxima-
tion of it. This defines our MW progenitor vol-
ume, and we proceed similarly for M31. The evo-
lution of the mass-weighted ionized fraction within
the progenitor is shown in Fig. 2. Depending on
source emissivity, the reionization of the progeni-
tors is achieved between z=7.5 and z=14. The dif-
ference in reionization histories due to the source
models is much larger than the “cosmic variance”,
i.e. that related to the different mass assembly
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Fig. 2.— Ionized fractions of the MW and M31
progenitors for our 4 models. Top: mass-weighted,
middle: log scale, bottom: ratio of the mass-
weighted to the volume-weighted ionized fractions
〈x〉m/〈x〉v.
histories between the 2 galaxies. All 3 halo-based
models have one or more recombination episodes
at z=16.5 and z=14, where the 〈x〉m suddenly
drops for a few snapshots. These recombination
episodes are related to missed detections of the
haloes in the corresponding snapshots, also vis-
ible as the drops in total emissivity of Fig. 1.
Therefore we must consider them as spurious. The
SPH model, on the other hand, produces a very
smooth and monotonous reionization of the pro-
genitors. The bottom panel of Fig. 2 shows the
ratio of the mass-weighted to the volume-weighted
ionized fraction. For the SPH, H42 and H43 mod-
els, 〈x〉m/〈x〉v > 1 for most of the redshift range,
indicating that high-density regions are more ion-
ized than low-density regions, i.e. I-front prop-
agation proceeds locally inside-out: high density
regions containing the sources are reionized first
and the neighbouring regions with lower densities
are impacted only later on. The ratio drops be-
low unity as voids become dominant in ionized re-
gions before reaching unity as sourceless denser
regions such as gas filaments (Finlator et al. 2009)
are eventually reionized.
3.2. Reionization maps
We determine the reionization redshift of a
given cell as the redshift of the last snapshot where
its ionized fraction raised above xion > 0.5, i.e. if
a cell reionizes at z1 and then recombines, and
gets ionized again at z2 < z1, we keep z2 as the
reionization redshift. This definition guarantees
that our reionization maps will not be severely af-
fected by spurious sources. The respective centers
of the MW, M31 and M33 progenitors define a
unique plane, which we will refer to as the 3M
plane throughout the paper. It provides a use-
ful common reference for studying the reioniza-
tion history of these galaxies. The maps of Fig.
3 show the average reionization redshift in a slab
of 0.2 h−1Mpc thickness centered on this plane.
All panels share the same color code. The 3 red
dashed circles of radius 1, 1, and 0.5 h−1Mpc re-
spectively for MW, M31 and M33 are centered on
each galaxy’s center of mass. They are indicative
of the position and extent of each galaxy’s progen-
itor. The sawtooth features on the sides are due
to the transition from the HR to LR domain of
the simulation. The maps are ordered in increas-
ing global average reionization redshift from (a)
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Fig. 3.— Reionization maps of the local group of galaxies for our 4 scenarios. The simulation domain has
been cut in the plane containing the centers of M31, M33 and the MW. The maps are obtained as the average
zreion of a slab of 0.2 h
−1Mpc thickness centered on this plane. The color codes the reionization redshift
of each cell. The red dashed circles show the approximate location of the progenitors of the 3 major local
group galaxies. The square artifacts in the corners are due to the transition from the high to low resolution
domains of the SPH simulation.
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to (d) which also corresponds to increasing source
efficiency.
3.2.1. Impact of source efficiency
Low efficiency (a+b) models are much patchier
than their high efficiency counterparts (c+d). The
MW progenitor of the low efficiency models seems
to consist of 4 main objects which reionize in isola-
tion. This patchiness is expected due to the mul-
tiplicity of sources within each progenitor. The
patches themselves also display a lot of internal
structure. The latter can be related to the pres-
ence of dense infalling gas sheets and filaments,
which reionize later than diffuse regions, as shown
in Finlator et al. (2009). The structures of the
individual patches also become smoother with in-
creasing source efficiency. We also note that higher
efficiency models yield earlier reionization, as ex-
pected. Due to the very low density we set in
the LR region, reionization happens there very
quickly, driven by a few sources outside of the vol-
ume plotted here, located at the HR/LR bound-
ary.
3.2.2. Impact of source modelling
The H42 and SPHmodels (a) and (b) have com-
parable emissivities. As a result, The overall struc-
ture of the (a) and (b) panels is rather similar: the
patches are in comparable numbers and extents,
except for the largest MW patch, which is much
more prominent in the SPH model. However, the
average zreion is slightly higher in the SPH model.
Indeed, the H42 model is slightly fainter, and its
photons are distributed upon a larger number of
sources, and therefore each source is less luminous
than its SPH counterpart.
Therefore, besides the effect described above,
which could be compensated by a small increase
in emissivity of the H42 model, we see that the
details of source modelling play little role: photon
output is the driving parameter here.
3.2.3. Comparison with M31 and M33
Except for one minor patch in the outskirts,
the reionization of M31 is more symmetrical and
spherical than the MW’s. Moreover, MW’s reion-
ization seems to start earlier, as the highest zreion
patch is always larger in the MW than in M31. In
the SPH model, reionization starts slightly earlier
in the MW than in M31. Indeed, in the simula-
tion we used, the first stars appear in larger num-
ber in the MW region than in M31. This trend
is also seen in the 3 halo-based models, indicating
that its origin likely lies in the slower assembly
of M31 in the simulation. Indeed such a delay
in the formation of 2 galaxies of similar mass in
a pair is not uncommon, as can be seen in Fig.
2 of Forero-Romero et al. (2011) for similar sim-
ulations. In all cases, M31 and MW reionize in
isolation. There is always a clear gap in zreion be-
tween them, and therefore the reionization of each
progenitor is driven by its inner sources only. This
is also true for the less massive M33, which seems
to reionize a fair fraction of its progenitor in all
models, although the color scale makes it difficult
to see in panel (c). However, we can not say at
this stage if some fraction of M33’s progenitor is
not reionized by photons from M31.
The fact that MW and M31 did not interact
radiatively during reionization allows an impor-
tant simplification in satellite population models
as long as no influence from Virgo is considered. It
validates the approach used for the internal reion-
ization models of Ocvirk & Aubert (2011) and
Font et al. (2011), who neglected the influence of
M31 on the reionization of MW satellites.
3.3. Merger trees of HII regions
In order to further study the morphology and
the evolution of the local HII regions we have built
the merger tree of the ionized bubbles within a
cube of 100 cells side (i.e. 9.21 h−3Mpc3 ), cen-
tered on the progenitors. The method is described
in detail in Chardin et al. (2012). It consists in tag-
ging the ionized regions (xion > 0.5) in each snap-
shot, linking them between different snapshots fol-
lowing a spatial criterion, and following the sub-
sequent fusions with other bubbles. The tagging
step is similar to the FOF method of Friedrich
et al. (2011), but the linking provides a more dy-
namical view of the evolution of the structures.
Fig. 4 gives the HII regions merger trees for
the MW and M31 progenitor volumes for our 4
scenarios. Each panel shows the evolution of the
volume of individual HII regions within the pro-
genitor from z=19.35 to z=6.
Let us focus on panel SPH MW, showing the
merger tree obtained with the SPH model for
8
the MW progenitor. There is one large region
clearly dominating from z=18.5 and z=10. In
the meantime another roughly 10 times smaller
patch is growing, until it eventually overtakes and
merges with the first HII region. The resulting
bubble then engulfs several much smaller patches
and finally takes the whole progenitor volume at z
∼ 8. Several other smaller bubbles are seen merg-
ing with the main bubble over the redshift range.
Most of them do not have any time to grow and
merge right after their birth, resulting in the quasi-
vertical tracks of the figure. Some however man-
age to grow in isolation to an intermediate size
(e.g. the group of 4 bubbles of ∼ 10−3 h−3Mpc3
around z=11) before merging with the main or sec-
ond largest bubble. These are the main features
of the growth of HII regions within the MW pro-
genitor. This confirms the diagnostic drawn from
the visual inspection of the reionization map (b)
of Fig. 3: there is one major HII region driving
reionization in the largest fraction of the progeni-
tor, while a few smaller patches manage to reionize
in isolation. We also see that the largest region at
some redshift does not necessarily dominate the
reionization process at all times: it can be out-
paced by another faster although younger growing
region.
As the source efficiency increases (from left to
right), the fusions are shifted to higher redshift. In
model H43, the reionization of the progenitors is
driven by one main bubble resulting from the early
(z=16) overlap of a cluster of tiny HII regions. A
strong recombination episode (seen as a rapid de-
crease of a patch’s volume) takes place at z∼ 16 in
both models. Milder recombination episodes are
also found for the SPH model for both the MW
and M31, showing that they could be a common
feature of the reionization of galaxy progenitors.
However we can not reasonably interpret this fur-
ther since we have seen that the halo-based mod-
els include a fractions of spurious low-mass sources
which may produce additional spurious recombi-
nation events.
We also built the merger trees of the HII
patches for the M31 progenitor with the same
methodolody. They are shown in the bottom line
of Fig. 4. Reionization starts slightly later in M31
in all models except the lowest emissivity H42.
The merger trees have the same global properties
as those of the MW, especially at high emissiv-
ity (H43-44). However, the SPH model yields a
larger number of long-lived minor bubbles in the
M31 tree than for the MW, which is contrary
to the impression given by the reionization map
(panel b of Fig. 3). We found out that the latest
ones actually belong to M33, since the 100 cells
side cube containing M31’s progenitor also con-
tains a fraction of M33’s progenitor. We therefore
refrain from a more in-depth analysis of M31’s HII
patches merger trees.
As a conclusion, the analysis in merger trees of
the HII regions confirms our first interpretation of
the reionization maps: our simulated MW has al-
ways 1 to 4 significant bubbles, which merge with
a number of minor bubbles. As source emissivity
increases, the number of significant bubbles de-
creases and the fusions take place earlier.
4. Discussion
Such internal, isolated reionization of MW-size
galaxies is in agreement with results from Wein-
mann et al. (2007) and the photon-poor regime of
I11. However, the model 1 of I11 (roughly similar
to our model H43) predicts that for high emissivi-
ties the LG should be reionized externally by pho-
tons from Virgo, at z=10.5-10.25. We found that
in this regime the MW and M31 actually reion-
ize much earlier than this, i.e. at z=11.5, and
they do so internally. This highlights an impor-
tant caveat of the present study: since the Virgo
galaxy cluster is outside of the HR region of the
CLUES simulation we used, it is simply not taken
into account. Moreover, our work and I11 use dif-
ferent setups, which makes comparing reionization
timings very tricky. First, unlike I11, we have
not implemented any feedback on the low-mass,
suppressible sources. It is difficult to predict the
impact of this simplification: although we do not
suppress low-mass sources in the H43 model, they
are 15 times fainter than in model 1 of I11. More-
over, the mass resolution of our simulation is a
factor ∼ 50 higher than in I11. It is therefore ex-
pected that the lowest mass haloes form earlier in
our simulation, providing earlier sources to reion-
ize the LG. This is well documented in the liter-
ature. For instance, the top panel of Fig. 1 in
Aubert & Teyssier (2010) shows the total number
of emitted photons per hydrogen atom for 4 dif-
ferent resolutions, with the same stellar emissivity
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Fig. 4.— Merger trees of the MW and M31 HII regions for our 4 models. The black solid line follows the
largest HII region, while the colored lines show all the bubbles which have been larger than 10% of the
largest one at some point in time. The dashed line shows the total volume of the cube containing the MW
progenitor during the EoR. The color codes the redshift of the fusion with the largest HII region (red is
early, blue is late).
for all 4 simulations. At z> 10, the 12.5 h−1Mpc
box can produce up to 100 times more photons
than the 50 h−1Mpc box. This corresponds to
a factor 64 increase in mass resolution. This is
close to the difference in mass resolution between
I11 and the present study. We note however that
Aubert & Teyssier (2010) refers to a postprocess-
ing based on using star particles as source, and
not a halo-based formalism as we do here in I11.
Nevertheless, considering this result, it seems rea-
sonable to expect that z> 10 photon production
can be boosted by a large factor as a result of im-
proved mass resolution between I11 and our study.
This boost in turn leads to an earlier reionization
of the LG, despite using emissivities roughly sim-
ilar to the photon-rich scenario of I11. Likewise,
increasing resolution would also boost the photon
output of Virgo at early times, so that its I-front
could reach the LG earlier than found by I11. But
will it happen early enough to reionize the LG
externally rather than internally? The question
remains. Ideally, assessing the influence of Virgo
on the reionization of the LG will require a high
resolution simulation of the formation of the LG
and its environment, including Virgo, in the spirit
of I11, but at the resolution of the present work or
better. Thanks to the rapid evolution of the hard-
ware and high performance computing facilities,
we expect this will become feasible in the coming
years.
5. Conclusions
We have radiatively post-processed a high reso-
lution simulation of the formation of the LG in or-
der to investigate the reionization of MW and M31
at galaxy scale. We have used 4 different ionizing
source models with various luminosities to assess
the impact of uncertainties on the sources nature
and emissivity. We find that the reionization of
the MW progenitor is generally patchy, with 2-
4 major regions and a few minor ones reionizing
in isolation. Increasing emissivity leads to fewer
isolated patches and accelerated reionization: our
most photon-poor scenario reionizes the MW pro-
genitor at z=7.5, and at z=14 in the most photon-
rich regime. Our results are in fair agreement with
the literature available, although very few stud-
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ies tackled reionization at these scales. Partial
or total recombination episodes are common, in
particular at z> 10. They are more frequent in
the halo-based models. We performed an analysis
of our radiative transfer simulations in terms of
merger trees of HII regions, which confirms these
diagnostics. We find that reionization of the pro-
genitors of the MW and M31 is internally driven
for all our models. This is expected since they are
the most massive objects in our radiative transfer
box and we did not include any external source
such as Virgo, contrary to I11. However, in all
cases, we find that M31 and the MW reionize in
isolation: each progenitor is reionized by its own
sources only: there is always a clear gap in zreion
between M31 and the MW. Despite the proxim-
ity of these 2 galaxies all along cosmic history,
they did not influence each other during reion-
ization. In the future we will focus on improving
the physics of our post-processing methodology, by
including photo-heating induced self-regulation of
star formation in haloes, and molecular hydrogen
formation and its dissociation by Lyman-Werner
photons.
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Conclusion
La superstition est a` la religion ce que l’astrologie est a` l’astrono-
mie, la fille tre`s folle d’une me`re tre`s sage.
VOLTAIRE
Des travaux accomplis ...
L’e´tude de la pe´riode de re´ionisation permet d’aborder une multitude de
questions encore en suspens dans le contexte astrophysique contemporain.
Cette pe´riode a e´te´ a` l’origine de changements drastiques dans l’e´tat d’io-
nisation de l’Univers qui se sont accompagne´s de changements dans l’e´volution
de sa tempe´rature. Cette transition s’est de´roule´e d’une manie`re tre`s inho-
moge`ne sur une dure´e encore mal contrainte. De nombreuses questions en lien
avec le de´roulement de cette pe´riode ont e´te´ souleve´es durant ce travail de
the`se que ce soit pour quantiﬁer l’e´volution du phe´nome`ne en lui meˆme ou
bien pour e´tudier son inﬂuence sur la formation et l’e´volution des galaxies en
vue de rendre compte des observations faites aujourd’hui. On rappelle la se´rie
de questions pose´es en introduction :
• Comment se de´roule la re´ionisation d’une manie`re globale ?
• Quels sont les ingre´dients cle´s dans les mode`les qui dictent l’e´volution
ge´ome´trique du phe´nome`ne ?
• Comment les diﬀe´rentes histoires individuelles de re´ionisation associe´es a`
des galaxies particulie`res se de´roulent elles ?
• Comment l’environnement d’une galaxie inﬂue-t-il sur son histoire propre
de re´ionisation ?
• Comment notre propre galaxie et ses voisines ont elles subie l’inﬂuence
de cette pe´riode ?
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• Portent-elles toujours aujourd’hui la signature de leurs histoires de
re´ionisation passe´es ?
L’e`re des simulations nume´riques du processus de re´ionisation n’en est en-
core qu’a` ses jeunes anne´es. Les techniques d’analyse des simulations ne se
focalisent a` l’heure actuelle que sur l’e´tude de quantite´s comme l’e´volution de
la fraction ionise´e, l’e´volution de la profondeur optique Thompson ou encore la
caracte´risation du spectre de puissance du champ ionise´. Ces types d’approches
permettent d’appre´hender le phe´nome`ne de manie`re globale. Elles permettent
e´galement d’obtenir une premie`re ide´e de la taille typique des re´gions ionise´es
et de leur processus de croissance. En revanche, elles rencontrent des diﬃculte´s
a` de´crire l’e´volution dynamique et locale du processus. En eﬀet, la re´ionisation,
phe´nome`ne global, re´sulte de la convergence de multiples processus locaux que
peinent a` transcrire les approches classiques. Il est ainsi diﬃcile de quantiﬁer
comment la variation des diﬀe´rents parame`tres libres utilise´s dans les simula-
tions inﬂuent sur les diﬀe´rentes histoires individuelles de re´ionisation associe´es
a` une ou quelques galaxies. Le besoin d’avoir une description temporelle et
locale du processus devient donc de plus en plus une ne´cessite´ en vue de l’ana-
lyser de manie`re plus ﬁne.
Dans ce contexte, une nouvelle technique d’analyse des simulations de la
re´ionisation a e´te´ de´veloppe´e dans le cadre de ce projet de the`se. La technique
s’appuie sur l’extraction d’un arbre de fusion des re´gions HII dans les simula-
tions. Un tel arbre a pour vocation de faire le suivi individuel des diﬀe´rentes
re´gions ionise´es apparaissant autour des multiples sources au cours d’une si-
mulation donne´e. Le principe consiste en l’identiﬁcation des re´gions et en leur
suivi temporel au cours de la simulation, de leur naissance jusqu’au dernier
instantane´ disponible dans la simulation. Un tel arbre permet une multitude
d’analyses et a e´te´ l’objet de plusieurs e´tudes pre´sente´es dans ce manuscrit.
Dans un premier temps, l’analyse de l’inﬂuence de la nature des sources
ionisantes sur le processus global de fusions des re´gions a e´te´ entreprise dans
des simulations a` l’e´chelle cosmologique. Trois mode`les diﬀe´rents de sources
ionisantes ont e´te´ utilise´s comme parame`tres d’entre´e dans les simulations et
deux re´solutions spatiales de simulations ont e´te´ e´tudie´es. Il a e´te´ montre´, en
comple´ment des analyses globales des simulations, que les diﬀe´rentes prescrip-
tions utilise´es pour l’e´missivite´ des sources ionisantes ge´ne`rent des histoires
de fusions de re´gions diﬀe´rentes. Les mode`les utilisant “les particules stellai-
res” ou` le nombre de photons ionisants e´mis est converge´ a` chaque instant ont
montre´s des histoires diﬀe´rentes avec un processus de fusion des re´gions plus
soudain et violent que dans les mode`les utilisant comme sources des halos ou
des e´toiles avec une e´missivite´ constante. Ces deux derniers types de mode`les
ont quant a` eux montre´s un certain niveau de similarite´ dans les e´pisodes de
fusions locales des re´gions. Les mode`les avec des halos sont cependant les plus
a` meˆme de re´soudre les plus petites re´gions HII et les stades initiaux des his-
toires de fusions locales. Enﬁn il a e´te´ mis en e´vidence que l’augmentation de
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la re´solution spatiale des simulations tendait a` re´duire les diﬀe´rences entre les
diﬀe´rents mode`les.
L’analyse des simulations graˆce a` l’arbre de fusion a e´galement permis de
suivre les diﬀe´rentes histoires de re´ionisation locales associe´es a` une ou quelques
galaxies en vue de lier les histoires passe´es de re´ionisation aux galaxies a` z=0.
Globalement, il a e´te´ observe´ que la dure´e de vie d’une histoire locale de
re´ionisation en isolation diminue avec le temps cosmique d’apparition de la
source ionisante associe´e. Cette diminution s’accompagne e´galement d’une di-
minution du volume que la re´gion peut atteindre avant de faire partie du fond
UV global. De meˆme il a e´te´ mis en e´vidence que plus une galaxie est massive
aujourd’hui, plus celle ci a eu l’opportunite´ de re´ioniser de manie`re isole´e pen-
dant une longue dure´e. Des pre´dictions statistiques relatives a` notre Groupe
Local de galaxies tendraient a` montrer qu’il aurait pu voir son contenu ionise´
par son contenu en sources uniquement, sans inﬂuence d’un front UV exte´rieur
comme celui de Virgo par exemple. Compare´ a` des simulations contraintes a`
l’e´chelle du Groupe Local, nos re´sultats fournissent des dure´es e´quivalentes
pour des galaxies de type Voie Lacte´e avec cependant des volumes de re´gions
HII plus e´leve´s.
Dans un troisie`me temps, cette meˆme technique a permis d’e´tudier la
re´ionisation du Groupe Local de galaxie dans des simulations contraintes a`
cette e´chelle. La simulation de diﬀe´rents mode`les avec des e´missivite´s variables
pour les sources a e´te´ entreprise en se focalisant sur les redshifts de re´ionisation
de MW et M31. Les conclusions qui ont e´te´ tire´es graˆce a` l’arbre de fusion ont
permis de montrer que, peu importe les mode`les conside´re´s, la re´ionisation des
proge´niteurs de la Voie Lacte´e et de M31 se de´roulent de manie`re isole´e sans
aucune action d’une des deux galaxies sur sa partenaire.
... qui tendent vers d’autres types d’analyses ...
Des travaux pre´sente´s dans ce manuscrit, il est apparu que l’arbre per-
met d’aborder d’autres types d’analyses pour contraindre les simulations de la
pe´riode de re´ionisation. En plus de l’e´tude des histoires locales de re´ionisation
associe´es a` des galaxies individuelles, des e´tudes statistiques contraintes a` un
niveau supe´rieur peuvent eˆtre e´tablies. Dans la prolongation de cette e´tude,
l’objectif serait, par exemple, de capter dans les simulations des groupes de
halos repre´sentatifs du Groupe Local avec des halos pre´sentant les bonnes
gammes de masse et des distances entre halos semblables a` celles de la Voie
Lacte´e et M31. En poussant plus loin cette ide´e, la de´marche consisterait a`
e´tudier les diﬀe´rentes histoires de re´ionisation en regard de l’environnement
des halos proge´niteurs. Un des buts serait de quantiﬁer l’e´volution des ces
histoires en fonction de la densite´ de galaxies voisines par exemple.
Un autre type d’analyse re´siderait dans le suivi de l’e´volution temporelle
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du rayon individuel de chaque re´gion HII apparue au cours d’une simulation.
Cela permettrait de quantiﬁer l’e´volution individuelle des re´gions en fonction
de l’environnement dans lequel elles s’e´tendent. De tel proﬁls d’expansion pour-
raient eﬀectivement eˆtre mis en regard avec le champ de densite´ local, la masse
des sources proge´nitrices des re´gions ou la tempe´rature locale par exemple. De
meˆme, ils pourraient directement eˆtre compare´s avec des expressions analy-
tiques du proﬁl d’expansion des sphe`res ionise´es. Ces proﬁls pourraient consti-
tuer un ingre´dient supple´mentaire des mode`les semi-analytiques de formation
des galaxies.
De plus, les analyses mene´es dans le cadre de cette the`se ne se sont limite´es
qu’a` des analyses des cartes de fraction d’ionisation. On pourrait imaginer uti-
liser la meˆme technique pour suivre des re´gions dans lesquelles la tempe´rature
est au dessus d’un certain seuil. L’objectif serait alors d’e´tudier la corre´lation
d’un tel arbre de fusion de “bulles de tempe´rature” avec celui des re´gions HII.
Une telle e´tude pourrait eˆtre a` l’origine de la caracte´risation du degre´ de liai-
son entre le chauﬀage du gaz et son histoire d’ionisation. Les analyses de´ja`
mene´es pourraient eˆtre combine´es avec l’e´tude des cartes de densite´ du gaz
et des cartes de tempe´ratures. La confrontation de ces diﬀe´rentes quantite´s
permettrait notamment de calculer le temps de refroidissement et le temps
dynamique moyen partout dans la simulation, ce qui permettrait de calculer
dans chaque cellule si la formation de sources ionisantes est possible ou non.
Un des objectifs pourrait eˆtre alors d’obtenir l’arbre de fusion des re´gions ou`
la formation stellaire est possible selon ce crite`re. L’ide´e, a` terme, est de com-
parer histoire de re´ionisation, de chauﬀage et de re´troaction, en comparant les
arbres associe´s.
... et des simulations de plus en plus pre´cises
Dans l’optique d’apporter des re´ponses dans le processus de formation et
d’e´volution des galaxies dans un contexte cosmologique, il reste beaucoup de
chemin a` parcourir. Notamment, de nombreuses ame´liorations doivent encore
eˆtre apporte´es dans le cadre de la mode´lisation nume´rique du processus de
re´ionisation en vue de contraindre son inﬂuence sur les galaxies observe´es au-
jourd’hui. L’objectif ultime serait de tendre vers une re´solution de la formation
stellaire a` l’e´chelle de quelques parsecs dans des simulations a` l’e´chelle du Giga-
parsec pour obtenir la repre´sentation la moins biaise´e de l’Univers aux grandes
e´chelles. D’un cote´, certaines simulations permettent de re´soudre les grandes
e´chelles en approximant la physique re´gissant les petites e´chelles comme la for-
mation stellaire. D’autres parts, certains mode`les se focalisent sur la re´solution
de la physique mise en jeu a` l’e´chelle de la formation stellaire dans des petits
volumes qui ne sont pas repre´sentatif de l’Univers dans son ensemble. Il existe
donc, a` l’heure actuelle, un fosse´ a` combler entre ces deux extreˆmes pour cap-
ter la physique de manie`re auto-consistante a` toutes les e´chelles d’inte´reˆts.
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L’ave`nement de techniques nume´riques de plus en plus sophistique´es comme le
raﬃnement des grilles ou encore les simulations zoome´es permettent d’ouvrir
une bre`che dans ce chemin seme´ d’embuˆches. La combinaison de tels outils
avec la croissance des moyens de calculs oﬀerte par les supercalculateurs nous
ame`ne a` tutoyer de plus en plus les simulations avec les re´solutions de´sire´es.
En dehors des conside´rations ge´ne´rales d’ordre mate´rielles pour faire conver-
ger les simulations en terme de re´solution et de physique, de nombreuses
ame´liorations doivent e´galement eˆtre apporte´es en vue de contraindre notre
mode´lisation des sources dans les simulations. En particulier un traitement
des AGNs ou des quasars dans des simulations auto-consistantes a` l’e´chelle
cosmologique est d’un inte´reˆt crucial en vue d’apporter des pre´cisions sur leur
inﬂuence durant la pe´riode de re´ionisation. Dans ce contexte, l’utilisation de
codes de transfert multi-longueurs d’ondes permettrait d’e´tudier pre´cise´ment
leur impact sur les re´alisations des champs ionise´s ge´ne´re´s dans les simulations.
En plus de l’e´tude commune de la re´ionisation de l’hydroge`ne, de nom-
breuses e´tudes se sont re´cemment focalise´es sur la prise en conside´ration de
l’he´lium dans les simulations de la pe´riode de re´ionisation. De telles e´tudes
permettraient de mettre en relief l’impact de la re´ionisation de l’he´lium sur la
re´ionisation de l’hydroge`ne. De plus, cela me`nera a` une compre´hension plus
ﬁne de l’e´volution du champ de tempe´rature de l’Univers que dans le cas ou`
seul l’hydroge`ne est conside´re´. Une telle e´tude devient ne´cessaire en vue de
faire des comparaisons avec les observations a` venir de la raie a` 21 cm de
l’hydroge`ne qui seraient impacte´es par la prise en conside´ration de l’he´lium.
La majeure partie des simulations ne se focalisent a` l’heure actuelle que
sur un post-traitement du transfert du rayonnement. Un des objectifs est de
faire converger les simulations en terme de re´solution tout en tenant compte
de l’inﬂuence du transfert radiatif de manie`re consistante avec l’e´volution du
champ de matie`re. Certains codes sont d’ores et de´ja` capable de fournir un
traitement auto-re´gule´ de la formation de sources et de son impact sur le
gaz et son action sur la formation de ge´ne´rations futures de sources. Un des
objectifs re´side donc dans l’imple´mentation de la re´troaction du transfert sur la
formation stellaire dans des versions codes nume´riques de´ja` teste´es et valide´es.
Ce genre d’ame´liorations ne se fera pas sans diﬃculte´ en conside´rant que cela
demandera toujours un couˆt de calcul de plus en plus e´leve´. Une re´ponse en
vue de pallier ce genre d’inconve´nients peut eˆtre entrevue par l’ave`nement des
calculs entrepris sur cartes graphiques (GPUs) dont le code de transfert utilise´
dans ces travaux est un bon exemple.
Epilogue
Tous les points e´voque´s pre´ce´demment pre´sentent les objectifs vers les-
quels tendre ide´alement. Ils soulignent l’ampleur du de´ﬁ qui voudrait que l’on
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tende vers une simulation qui prendrait tous ces e´le´ments en conside´ration
de manie`re auto-consistante. Malgre´ de nombreuses astuces et une inge´niosite´
sans limite de la communaute´, le bout du tunnel est encore loin. C’est ce qui
rend e´trangement tre`s excitante l’e´tude de la pe´riode de la re´ionisation et de
l’Univers a` haut redshift en ge´ne´ral.
De plus, la communaute´ est en pleine eﬀervescence avec l’arrive´e des pre-
miers re´sultats observationnels notamment par le biais de l’e´tude de la raie a` 21
cm. L’instrument GMRT a de´ja` fourni les premiers re´sultats et LOFAR est en
train de fournir les siens. La promesse d’une vue tomographique de la pe´riode
de re´ionisation par l’instrument SKA et d’une observation directe des galaxies
primitives par le JWST ﬁnira ine´luctablement par apporter des contraintes de
plus en plus fortes sur la compre´hension du processus.
Ide´alement l’e´tude de plus en plus pre´cise du phe´nome`ne nous permettra
d’apporter des re´ponses quant a` l’impact de la re´ionisation sur par exemple
la distribution et la morphologie des galaxies observe´es aujourd’hui. Notre
compre´hension de l’histoire passe´e de l’Univers, en plus de l’inte´reˆt de re´pondre
a` la question de nos origines, nous permettra donc de mieux comprendre l’Uni-
vers qui nous entoure aujourd’hui a` z = 0.
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